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Introduction
États d’âmes Une habilitation à diriger des recherches est censée montrer ou valider la
capacité d’un chercheur à encadrer et diriger un étudiant dans un travail de recherche. En
fait, cette notion est assez floue quand on regarde un peu quelles sont les formalités à remplir
dans les diverses universités et écoles doctorales : l’habilitation va du plus long (pensum ou
thèse bis) au plus court (compilation d’articles surmontée d’un chapeau) ; si elle est parfois
demandée pour pouvoir encadrer un étudiant, il faut parfois avoir encadré un étudiant pour
soutenir une habilitation à diriger des recherches. Bref, quand on pense à la formation dis-
pensée en sus pour qualifier le simple chercheur en encadrant — c’est-à-dire aucune —, on
se demande bien à quoi sert cet exercice. Une réponse possible et cynique est que l’habi-
litation est un élément essentiel pour pouvoir s’élever dans les échelons de ce métier (pour
gagner plus d’argent et/ou avoir plus de reconnaissance). Une réponse moins cynique est que
ceci permet d’avoir des étudiants en thèse. Une troisième réponse est que l’HDR est moins
onéreuse qu’une chirurgie plastique : moyennant quelques centaines d’euros, on peut avoir
l’impression de redevenir jeune muni de sa carte étudiant légalement obtenue à l’Université.
À ce stade, le lecteur est en droit de se demander pour quelle raison j’ai accepté de jouer. La
raison est que je me suis engagé auprès d’un étudiant et que j’ai besoin du sésame HDR pour
ne pas le laisser en carafe. Le format d’une cinquantaine de pages recommandé
par l’école doctorale de l’Université Joseph Fourrier est une chance à cet égard.
J’aurais néanmoins préféré que vous puissiez suivre cette HDR sur mon fil :
#HDRlight 140 caractères pour résumer le fond de ma pensée, gagnons du temps !
Certains voient dans l’habilitation le bon moment pour faire le point sur leur recherche,
pour faire une synthèse d’un sujet et rebondir vers le futur. Pourquoi pas. Cependant, après
avoir passé une partie de ces trois dernières années à rédiger des projets et demandes de
financement (entre autres pour l’agence nationale rigolote, ANR), l’exercice de l’écriture de
cette habilitation a un peu la même saveur. Ce serait donc mentir que de dire que j’ai pris
plaisir à rédiger ce document (mis à part mes pitreries habituelles). Au final, j’ai bien sûr fait
ce travail avec sérieux, espérant que le lecteur soit moins ennuyé que je ne l’ai été. Il est fort
probable que je n’aie pas toujours réussi, ce dont je m’excuse par avance ,.
Organisation du document Ce document est constitué de deux parties et de deux an-
nexes 1. Dans le chap. 1, je parle de la composante nucléaire du rayonnement cosmique ga-
lactique, des enjeux astrophysiques et ceux reliés à la matière noire. Le chap. 2 est consacré
à l’étude des émissions γ dues à l’annihilation de matière noire. Le fil conducteur est la re-
cherche indirecte de matière noire, qui passe par la maîtrise du signal et des fonds astrophy-
siques. Chaque partie propose une introduction du sujet, un état des lieux, une compilation
1. Si vous avez entre vos mains la version électronique de ce document, un simple clic vous ouvrira la page
web du lien (ou le document pdf) de la référence bibliographique concernée (suivez les hyperliens en rose).
2des résultats obtenus et quelques perspectives et directions de recherches à développer pour
les années à venir. La conclusion générale revient sur le lien et la complémentarité des par-
ticules chargés et neutres et l’articulation de ces deux messagers pour de futures études hors
de la Galaxie. L’annexe A présente quelques outils développés utilisés pour ces études et qui
ont été rendus publics. L’annexe B, un peu plus personnelle, revient sur mon parcours, mon
CV et le rôle que j’ai pu avoir dans l’encadrement d’étudiants de master et de thèse et dans
l’animation scientifique.
Remerciements En premier lieu, merci aux membres du jury d’avoir accepté de relire ce
manuscrit. Je m’excuse platement pour la perte de temps occasionnée.
La rédaction de ce manuscrit m’a ramené quelques années en arrière, à l’époque où je col-
laborais uniquement avec mes collègues du LAPTh. C’est toujours avec un grand plaisir que
je repense à cette période. Nous avions réussi à former une équipe très dynamique, complé-
mentaire, très efficace, avec des gens vraiment chouettes. Ce contexte nous a permis d’obtenir
de très beaux résultats, le tout dans la bonne humeur, voire la franche rigolade. Merci donc à
Fiorenza, Pierre et Richard.
Je remercie Élisabeth au contact de qui j’ai énormément appris après ma thèse. Le monde
de la recherche est constitué d’êtres humains avec leurs qualités et défauts. Comme dans la
plupart des relations de ce bas monde, les gens prennent quand ils peuvent, échangent quand
une transaction est possible et passent à autre chose quand il n’y a rien à gagner. Élisabeth
donne de son temps tout le temps pour des conseils, pour partager son expérience, offrir des
choix et des opportunités. J’ai eu la chance d’en profiter.
Je remercie aussi les différents collègues et directeurs de laboratoires qui m’ont donné un
coup de pouce ou tout simplement simplifié la vie ces dix dernières années (les autres sont
retournés à la poussière mémorielle). Merci à mes collègues 2 du LPSC, mes collaborateurs,
les stagiaires, étudiants et post-doctorants avec qui j’ai eu le plaisir de travailler, ou juste ceux
avec qui la vie sociale est tout simplement plus sympa (ils sont encore plus nombreux que
ceux que je n’ai pas nommés).
Pour finir en apothéose, un grand merci à Céline pour son soutien, son aide, son efficacité,
sa bonne humeur et tout le reste. Je plussoie.
2. Mention spéciale à Laurent (qui s’en passerait sans aucun doute) pour m’avoir dessillé les yeux et montré
la voie de Google-translate™ : je reste seul à blâmer pour tout frangliscisme oublié dans le manuscrit !
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L
a premie`re activite´ dont je vais parler dans ce document concerne le rayonnement
cosmique d’origine galactique (RCG). J’ai commencé à travailler dans ce domaine
pendant ma thèse, durant laquelle j’avais étudié les paramètres de transport du RCG.
Grâce à une détermination des paramètres compatibles avec le rapport Bore/Carbone (Mau-
rin et al. 2001), nous avions pu montrer l’accord entre le calcul du flux standard (d’origine
astrophysique) d’anti-protons et les données (Donato et al. 2001) 1. Dans les années qui ont
1. À l’époque, ce canal était considéré comme très prometteur pour la recherche indirecte de matière noire.
4suivi, ces études ont été élargies pour affiner notre compréhension du RCG et pour étudier
les contraintes mises sur les candidats matière noire (voir ann. B.2 pour une liste exhaustive
de mes publications reliées au RCG). Les travaux que je présente ici se placent donc dans la
continuité de mon travail de thèse.
Ce chapitre est organisé comme suit 2 : il débute par une brève introduction sur les mesures
et les modèles (§1.1), puis la phénoménologie des noyaux du RCG est présentée à travers un
modèle simplifié (§1.2). Je présente ensuite le résultat d’analyses récentes (menées lors du
co-encadrement des thèses d’Antje Putze et Benoît Coste), ainsi que des études en lien avec la
détection indirecte de matière noire (§1.3). Je termine avec quelques directions de recherches
sur cette thématique pour les années à venir (§1.4).
1.1 Présentation et état des lieux
1.1.1 La découverte du rayonnement cosmique galactique (RCG)
Un siècle après la découverte du rayonnement cosmique (RC) par Viktor Hess en 1912,
de nombreuses questions restent ouvertes. Le terme rayons cosmiques provient de Millikan,
alors opposé à Compton, défendant l’idée que le RC était constitué de photons γ. L’origine
chargée de ce rayonnement a été confirmée dans les années qui suivent 3.
Les particules arrivant jusqu’à nous sont en réalité issues de gerbes de particules énergé-
tiques (autour du GeV) interagissant avec l’atmosphère terrestre. Jusqu’aux années cinquante,
l’étude de ces gerbes par des techniques en constant développement permettra la découverte
du positon (Anderson 1933a,b), du muon (Anderson et Neddermeyer 1936; Neddermeyer et
Anderson 1937, 1939), du pion (Lattes et al. 1947) — pour lequel le co-découvreur Powell ob-
tient (avec le développement de méthodes photographiques pour la physique nucléaire) le prix
Nobel en 1950 —, du kaon (Rochester et Butler 1947) et finalement du premier hypéron (le
récit de cette découverte est narré dans Wroblewski 2004). Dans les années cinquante, les pre-
miers accélérateurs capables d’atteindre le GeV sont développés, et la recherche de nouvelles
particules se poursuit par ce biais ; la physique des particules et l’étude du RC deviennent
deux champs de recherche distincts.
1.1.2 Données du rayonnement cosmique (RC)
À partir des années cinquante, des efforts ont été menés pour caractériser la composition
et le spectre du RC hors de l’atmosphère (c’est-à-dire avant interaction) : une grande variété
d’expériences (en ballon, sur satellite, à bord de navette spatiale, sur la station spatiale interna-
tionale ou même au sol) et un grand nombre de techniques (émulsions nucléaires, chambres à
dérive, compteurs Cherenkov, spectromètres. . .) ont été mis en œuvre. Présentons brièvement
pour les différentes sondes du RCG quelques dates clés et découvertes majeures :
2. Je renvoie le lecteur à mon manuscrit de thèse (Maurin 2001) ou aux thèses d’Antje Putze (Putze 2009) et
Benoît Coste (Coste 2012) pour une présentation complète et détaillée du RCG.
3. Pour un historique complet des efforts menant à cette découverte, voir le chap. 1 de la thèse d’Antje Putze
(Putze 2009).
5Éléments Présence dans le RCG d’éléments dits lourds Z < 30 (Freier et al. 1948a,b), extrê-
mement lourds Z ≥ 30 (Fowler et al. 1967; Blanford et al. 1969) et ultra lourds Z > 90
(Fowler et al. 1970; O’Sullivan et al. 1971; Price et al. 1971).
Isotopes instables Les isotopes et en particulier les noyaux instables (dits horloges du RC)
ont été observés avec plus ou moins de difficulté en raison de leur abondance qui dimi-
nue avec les masses croissantes (et une séparation relative de masse décroissante entre
deux isotopes) : 10Be (Webber et al. 1973), 36Cl (Young et al. 1981), 26Al (Webber 1982)
et 54Mn (Webber et al. 1979).
Anti-noyaux Les anti-protons, environ 104 fois moins abondants que les protons, n’ont été
observés qu’à la fin des années soixante-dix (Bogomolov et al. 1979; Golden et al.
1979). Les anti-deutérons, attendus à un facteur ∼ 10−4 plus bas (Chardonnet et al.
1997) n’ont toujours pas été détectés : la meilleure limite est donnée par le ballon BESS
(Fuke et al. 2005) et reste trois ordres de grandeur au-delà de cette production astrophy-
sique attendue. Cette sensibilité pourrait être à la portée d’AMS-02 sur l’ISS (Arruda
et al. 2008; Choutko et Giovacchini 2008) ou du ballon GAPS (Aramaki et al. 2012).
Des limites ont aussi été mises sur l’anti-hélium (Abe et al. 2012) qui est quasiment
impossible à former par les processus standards (Chardonnet et al. 1997).
Leptons Les leptons du RCG ont été identifiés au début des années soixante, avec la première
mesure d’électrons (Earl 1961; Meyer et Vogt 1961), aussi appelés négatrons à cette
époque, et de la fraction de positons (de Shong et al. 1964; Hartman et al. 1965; Agrinier
et al. 1965; Daniel et Stephens 1965). Ces mesures sont entrées dans une ère de haute
précision avec les données de PAMELA (Adriani et al. 2009) et plus récemment AMS-
02 (Aguilar et al. 2013).
Anisotropies Les mesures d’anisotropies du flux de protons aux énergies de la centaine de
GeV ont une amplitude . 10−4 (Ginzburg et Syrovatskii 1964; Berezinskii et al. 1990) 4.
Les progrès récents ont permis de pousser ces observations à plus haute énergie, don-
nant un outil supplémentaire pour étudier et comprendre le transport du RCG. Ainsi,
aux énergies du TeV, une anisotropie dipolaire de l’ordre de ∼ 10−3 a été observée par
le détecteur Cherenkov à eau Milagro (Abdo et al. 2008a, 2009b), le Tibet Air Shower
(Amenomori et al. 2005, 2006, 2010, 2012), et le Baksan Carpet-2 (Alekseenko et al.
2013). De manière assez inattendue, cette anisotropie semble ensuite décroître aux éner-
gies du PeV pour atteindre ∼ 6× 10−4, telle que mesurée par les muons de Kamiokande
et Super-Kamiokande (Munakata et al. 1997; Guillian et al. 2007), IceCube (Abbasi
et al. 2010, 2011, 2012) et EAS-TOP (Aglietta et al. 2009). Notons cependant que de-
puis quelques années, des cartes d’anisotropies sont disponibles et semblent montrer un
déficit d’amplitude (de l’ordre de ∼ 10−3) dans certaines directions du ciel — IceTop
Air Shower (Aartsen et al. 2013), Tsuneb (Karapetyan 2010) et Tibet Air Shower et Mi-
lagro déjà mentionnées. Les anisotropies à plus haute énergie (& 1018 eV) renseignent
de leur côté sur la transition entre une contribution galactique (faible anisotropie atten-
due) et extragalactique (quasi-isotropie) du RC. Les résultats récents de l’observatoire
Pierre Auger semblent préférer pour l’instant la deuxième hypothèse (Pierre Auger Col-
laboration et al. 2011, 2012, 2013). Pour finir sur ce sujet, soulignons qu’en plus des
anisotropies sur les flux de protons, les anisotropies sur les flux d’électrons et positons
4. Cet ordre de grandeur a aussi été mesuré de manière originale par l’analyse des muons cosmiques dans le
détecteur L3 à LEP (L3 Collaboration et al. 2008).
6donnent une information complémentaire. Ces espèces sont en effet dominées par les
pertes d’énergie : seules quelques sources devraient contribuer au signal à haute énergie,
produisant des pics d’anisotropies. Les limites actuelles sont données par Fermi-LAT
avec des valeurs allant de 0,5% à 10% sur la gamme d’énergie de 60 GeV à 480 GeV
(Ackermann et al. 2010b) et par AMS-02 qui donne 3,6% intégré sur toute sa gamme
d’énergie (Aguilar et al. 2013). Ces limites deviennent proches de l’anisotropie prédite
pour des sources d’électrons ou de positons proches (di Bernardo et al. 2011) : ∼ 0,3%
pour Monogem et ∼ 0,08% pour Geminga (Bhadra 2006; Linden et Profumo 2013).
Photons Si l’astronomie à différentes longueurs d’onde a une longue histoire, la caractéri-
sation des émissions à haute énergie (GeV–TeV) est plus récente. Ce messager est une
autre sonde intéressante pour l’étude du RCG (émission autour des sources du RC ou
émission diffuse) de par son origine secondaire : les γ sont issus d’interactions entre
les électrons du RC et les champs electro-magnétiques et de radiation (origine lepto-
nique), ou d’interactions entre les protons du RC avec le gaz ambiant (origine hadro-
nique). L’émission diffuse galactique a été vue pour la première fois par Kraushaar et al.
(1972). Elle est étudiée actuellement par l’instrument Fermi-LAT (Ackermann et al.
2012a). Au TeV, les défis instrumentaux ont longtemps été un facteur limitant. Avec les
télescopes Cherenkov et en particulier HESS, on peut aujourd’hui parler d’astronomie γ
puisqu’une centaine de sources a été détectée (voir p. ex. Hinton et Hofmann 2009). Le
diffus reste quant à lui un objectif complexe à ces énergies et seule l’expérience Milagro
semble avoir mis en évidence une telle émission dans la Galaxie (Abdo et al. 2008b) 5.
Neutrinos À chaque fois que des γ sont produits par interaction hadronique (flux diffus ou
sources ponctuelles), des ν sont aussi produits. C’est d’ailleurs l’intérêt principal de la
détection de ν du RCG, à savoir séparer une origine hadronique d’une origine électro-
nique (ce que ne permettent pas les observations γ), pour mettre au jour sans aucune am-
biguïté les sources du RCG nucléaire. Malheureusement, la sensibilité des instruments
actuels reste limitée et seules des limites supérieures sont placées pour la recherche
de sources ponctuelles (IceCube Collaboration et al. 2013) ou du diffus (Aguilar et al.
2011a).
Ultra-haute énergie Un autre jalon de l’étude du RC a été la mise en évidence d’une com-
posante de très haute énergie via l’observation de vastes gerbes atmosphériques (Auger
et al. 1939) ; elle est étudiée aujourd’hui à l’observatoire Pierre Auger (Abraham et al.
2010). Cette composante est d’origine extragalactique et n’est pas discutée ici.
1.1.3 La composante nucléaire du RCG
Comme nous venons de l’exposer, les observables du RC sont nombreuses. Nous avons
à disposition d’une part les flux de particules chargées et leurs anisotropies et d’autre part
l’astronomie γ (sources ponctuelles ou diffus). Dans ce document, je ne me concentrerai que
sur la partie nucléaire du RC, dans le domaine d’énergie de quelques GeV/n à quelques cen-
taines de TeV/n, pour lequel l’origine des sources est galactique. La figure 1.1 de gauche
illustre les abondances (dominées par les éléments H et He) et spectres (∝ E−2.8) des espèces
dites primaires (accélérées dans les sources) du RCG. La figure de droite illustre le fait que
5. Voir le §1 de la thèse d’Aldée Chardonnier pour une introduction plus complète au rayonnement γ de
haute énergie (Charbonnier 2010).
7Figure 1.1: À gauche : spectre des éléments les plus abondants du RCG, tiré du PDG (voir Beringer
et al. 2012). À droite : abondances relatives du système solaire (cercles bleus) et du RCG (points noirs) ;
tiré du site de l’expérience ACE.
certains éléments du RCG sont sous-abondants (p. ex. le LiBeB à Z = 3 − 5 et le sub-Fe à
Z = 21 − 23) dans le système solaire par rapport aux abondances du RCG. Ces espèces sont
dites secondaires : elle sont absentes des sources et sont créées durant le transport du RCG
dans la Galaxie par collision avec le gaz du milieu interstellaire ; elles jouent un rôle vital en
tant que sondes pour caractériser ce transport (§1.2).
1.1.4 Développements théoriques, questions ouvertes
Les deux premières questions fondamentales auxquelles il faut répondre pour expliquer le
RCG sont (i) quelles en sont les sources et (ii) quels sont les mécanismes de transport dans la
Galaxie. Les grandes lignes explicatives ont été proposées dans les années cinquante et si de
nombreuses avancées ont été réalisées, toutes les questions n’ont pas trouvé de réponse claire.
Sources du RCG Pour comprendre et identifier les sources du RCG, il faut comprendre
et expliquer l’origine des abondances et des spectres en énergie. La nucléosynthèse stellaire,
mécanisme de formation des isotopes (jusqu’aux noyaux les plus lourds), a été proposée par
Hoyle (1954) et Burbidge et al. (1957) — voir aussi pour une revue plus récente Wallerstein
et al. (1997). Un peu plus tôt, Fermi avait proposé un mécanisme d’accélération dans des
nuages magnétiques (Fermi 1949, 1954). Ces processus seront appelés respectivement Fermi
du second ordre (ré-accélération des cosmiques dans le milieu interstellaire) et Fermi du pre-
mier ordre (accélération dans les chocs de supernovae, SN). La version moderne de l’accé-
lération dans les ondes de choc sera proposée à la fin des années soixante-dix dans plusieurs
8études indépendantes (Krymskii 1977; Bell 1978; Blandford et Ostriker 1978). Il faudra vingt
ans de plus pour réaliser que le champ magnétique dans le choc est amplifié par les particules
accélérées, expliquant ainsi l’énergétique du RCG jusqu’aux plus hautes énergies (Lucek et
Bell 2000; Bell et Lucek 2001). Les observations X (et multi-longueur d’onde) à haute pré-
Figure 1.2: Image multi-longueur d’onde (X, infrarouge et optique) du reste de supernova Tycho. Tiré
de Krause et al. (2008).
cision des coquilles de SNR, comme l’illustre la fig. 1.2, permettent aujourd’hui de tester
finement les modèles de choc et d’accélération diffusive (Warren et al. 2005; Cassam-Chenaï
et al. 2008). Cependant, la détermination précise des abondances produites 6, le problème de
l’injection, et les sites exacts d’accélération du RCG restent des questions non résolues.
Mécanismes de transport Les observations des particules chargées du RC ont été inter-
prétées dès les années cinquante comme un flux issu de sources distribuées dans le disque
de la Galaxie et ayant diffusé dans un halo de quelques dizaines de kpc (voir les monogra-
phies de référence Ginzburg et Syrovatskii 1964; Berezinskii et al. 1990). En fait, avant même
les premières mesures directes des électrons dans le RCG, Ginzburg et al. (1954) avaient
souligné l’importance de l’information spatiale que l’on pouvait tirer des observations radio
(émission issue du rayonnement synchrotron des électrons dans les champs magnétiques).
Avec ces indices, les grandes lignes du modèle de diffusion à deux zones (disque mince et
halo de diffusion) ainsi que ses équations et ses solutions seront proposées et étudiées par
Ginzburg et Syrovatskii (1964). Les données et études ultérieures valideront ce modèle (voir
Ginzburg et Ptuskin 1976 pour une courte revue des tâtonnements et développements à cette
époque). L’obtention d’une équation de type diffusion/convection/pertes d’énergie à partir de
principes premiers (équation de Fokker-Planck) découle en fait de l’étude du transport du
RCG au sein de la cavité solaire (Parker 1965; Jokipii 1966; Gleeson et Axford 1967, 1968).
Pour son utilisation pour le transport dans la Galaxie, il reste en principe à (i) identifier la
turbulence à l’origine de la diffusion et (ii) prouver la validité du résultat en régime de champ
fort 7. Concernant le premier point, un pas important est fait lorsque différents auteurs réa-
6. Notons que l’on ne sait toujours pas faire exploser sur ordinateur les SN aujourd’hui.
7. Les résultats sont généralement obtenus en régime quasi-linéaire, c’est-à-dire en faisant l’hypothèse que
la composante turbulente du champ magnétique est petite devant la composante régulière, alors que δB & B dans
la Galaxie (Han 2006).
9lisent que le transport des RC dans un champ magnétique régulier donne lieu à une turbulence
sur laquelle ces mêmes RC vont diffuser (Lerche 1967; Wentzel 1968, 1969). Ce résultat revêt
une grande importance pour la description de l’accélération diffusive. Malheureusement, si
de constants progrès sont faits pour identifier les différents types d’ondes et d’instabilités se
propageant dans le milieu galactique magnétisé (turbulence magnéto-hydrodynamique dans le
plasma), identifier la source et les caractéristiques de la turbulence à l’origine de la diffusion
des RCG reste une gageure. En ce qui concerne le deuxième point, l’utilisation de simulations
Figure 1.3: Trajectoires typiques des particules (lignes continues) dans des lignes de champ (lignes
pointillées) projetées sur le plan XZ. Un proton de faible énergie suit essentiellement la ligne de champ
contrairement à un proton de plus haute énergie. Tiré de Giacalone et Jokipii (1999).
numériques (comme l’illustre la fig. 1.3) a montré que le régime de diffusion restait globale-
ment valide en champ fort (Giacalone et Jokipii 1999; Mace et al. 2000; Casse et al. 2002;
Minnie et al. 2007; Ruffolo et al. 2008). En attendant de pouvoir lier pleinement la micro-
physique et la macro-physique, les approches actuelles restent donc essentiellement fondées
sur l’équation phénoménologique de diffusion et sur la détermination de ses paramètres libres
(voir plus bas).
1.1.5 Astroparticules et détection indirecte de matière noire
Que ce soit au niveau galactique, extragalactique ou cosmologique, la présence de ma-
tière noire semble aujourd’hui une quasi-certitude 8. Depuis une trentaine d’années, les efforts
se sont intensifiés pour mettre au jour de manière directe (par opposition aux effets gravi-
tationnels seuls) cette composante. Les trois voies traditionnelles sont (i) la production de
nouvelles particules sur accélérateurs (mais rien ne nous garantit que celles-ci constituent la
matière noire), (ii) la détection dite directe, par interaction d’une particule de matière noire
8. Pour un historique de la découverte et un état des lieux, voir la première partie de l’habilitation à diriger
des recherches de Richard Taillet (Taillet 2010).
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avec un noyau (expériences souterraines pour s’affranchir du bruit de fond des cosmiques) et
(iii) la détection dite indirecte par recherche des produits d’annihilation de la matière noire
provenant de sur-densités dans l’univers. Ces dernières sont décrites par le formalisme de
Press-Schechter étendu (Press et Schechter 1974; Bond et al. 1991) ou obtenues par le biais
de simulations numériques (p. ex., Springel et al. 2005), comme l’illustre la fig. 1.4.
Figure 1.4: Simulation numérique Aquarius de la distribution de matière noire dans l’univers (zoom
sur un amas de galaxies) dans un modèle ΛCDM. Tiré de Springel et al. (2005).
C’est cette troisième voie qui nous intéresse ici : Gunn et al. (1978) ont été les premiers à
s’intéresser aux observables et conséquences de l’annihilation de particules massives (∼ GeV)
dans l’Univers. Suite à cette étude, plusieurs auteurs ont tenté d’expliquer les premières me-
sures du flux d’anti-protons (à la fin des années soixante-dix) à l’aide de contributions non
standards : anti-galaxies, évaporation de trous noirs primordiaux (Kiraly et al. 1981; Turner
1982; Stecker et al. 1983) ou encore annihilation de particules de matière noire de masse de
l’ordre de la dizaine de GeV (Silk et Srednicki 1984; Stecker et al. 1985). Nous renvoyons le
lecteur à Porter et al. (2011) et Lavalle et Salati (2012) pour une revue récente 9. La boucle
est alors bouclée : le RCG, qui avait permis la découverte de nouvelles particules, reprend un
rôle fondamental, pour tenter de mettre au jour la matière noire.
1.2 Phénoménologie du RCG dans un modèle simplifié
La figure 1.5 résume l’essentiel de la vie du RCG : (i) la synthèse et l’accélération (spectre
source et abondances), (ii) le transport (voir ci-après) qui s’étend sur plusieurs dizaines de
millions d’années et (iii) la modulation solaire. Cette dernière étape fait aussi appel à une
équation de diffusion, mais dont les échelles spatiales et temporelles sont négligeables par
rapport à celles impliquées dans le transport dans la Galaxie. Nous n’en parlerons pas dans ce
document, bien que l’effet de la modulation soit important puisqu’il affecte les flux de basse
énergie . 10 GeV/n (où un signal de matière noire peut être potentiellement attendu).
9. Pour une revue plus ciblée sur l’utilisation du RCG comme laboratoire pour la recherche de matière noire
et en particulier les efforts faits avec mes collègues du LAPTh dans cette direction, voir Maurin et al. (2002b).
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Figure 1.5: Vue globale de l’histoire du rayonnement cosmique : (1) synthèse et/ou accélération dans
les sources ; (2) transport et interactions dans le champ de rayonnement de la Galaxie et le gaz du
milieu interstellaire ; (3) transport dans la cavité solaire, et détection par un ballon/satellite/expérience
au sol. Adapté de Moskalenko et al. (2005).
Au final, la composante nucléaire du RCG est constituée de protons (∼ 90%), d’hélium
(∼ 10%) et de . 1% de noyaux lourds (Simpson 1983). La composante électronique, sous-
dominante (∼ 1%), joue cependant un rôle important de par ses émissions secondaires (du
radio au γ). Les flux secondaires d’anti-protons ( p¯/p . 10−4), d’anti-deutérons (d¯/p . 10−8),
de positons (e+/e− . 10−1) et de γ diffus (γ/p . 10−4) sont les meilleures cibles pour la
détection indirecte de matière noire (espèces entourées d’un cercle jaune sur la figure) : ces
espèces sont les plus rares du RCG et la signature de l’annihilation de particules de matière
noire (de masse du GeV au TeV) produit une distorsion du spectre astrophysique attendu. Le
flux de ces éléments est conditionné par les mécanismes de transport qui peuvent être calibrés
par l’ajustement des espèces secondaires du RCG (p. ex. le LiBeB, entouré d’un cercle vert
sur la fig. 1.5).
1.2.1 Équation de transport
Comme mentionné plus haut, une approche ayant fait ses preuves jusqu’à aujourd’hui
consiste à s’appuyer sur une description phénoménologique du transport, au moyen d’une
équation de diffusion (voir Strong et al. 2007 pour une revue récente). Nous nous concentrons
ici exclusivement sur la composante nucléaire (bien que les équations soient similaires pour
les autres espèces). La densité différentielle en énergie dN j(E,~r)/dE d’un noyau j est une
fonction de l’énergie totale E et de la position dans la Galaxie ~r ; nous la noterons par com-
modité N j dans la suite. Cette densité suit un ensemble d’équations différentielles du second
ordre (selon les coordonnées spatiales mais aussi d’énergie) où les espèces les plus légères
sont couplées aux espèces plus lourdes par le biais du terme source secondaire — issu de la
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fragmentation des noyaux lourds sur le milieu interstellaire (ISM) :
Variation︷︸︸︷
∂N j
∂t
+
Transport spatial: diffusion+convection︷                                ︸︸                                ︷(
−~∇ ·
(
K(E,~r)~∇)
)
+ ~∇ · ~V(~r)
)
N j +
Pertes catastrophiques︷        ︸︸        ︷
(Γrad + Γinel) N j +
Pertes/gains d′e´nergie︷                   ︸︸                   ︷
∂
∂E
(
b jN j − c j∂N
j
∂E
)
= Q j(E,~r) +
∑
i tel que mi>m j
Γi→ jN i︸                                   ︷︷                                   ︸
Terme source: primaires et secondaires
. (1.1)
Revenons brièvement sur chacun des termes de cette équation :
– les transports diffusif K(~r, E) et convectif ~V(~r), dans leur forme la plus générale, dé-
pendent de la position (et même du temps).
– Pertes catastrophiques : disparition de N j par décroissance radioactive Γ jrad(E) = 1/(γτ
j
0)
ou par interaction inélastique sur le gaz interstellaire Γ jinel(~r, E) =
∑
ISM nISM(~r)v jσ
j
inel(E).
– Pertes et gains d’énergie (1er et 2nd ordre) : ils sont décrits respectivement par
b (~r, E) =
〈dE
dt
〉
ion,Coulomb −
~∇.~V(~r)
3
Ek
(
2m + Ek
m + Ek
)
+
(1 + β2)
E
× Kpp(E,~r) , (1.2)
c (~r, E) = β2 × Kpp(E,~r) . (1.3)
Dans le terme b, la première contribution correspond aux pertes par ionisation et cou-
lombiennes (Mannheim et Schlickeiser 1994; Strong et Moskalenko 1998), la seconde
aux pertes adiabatiques associées à la divergence du vent galactique. Le terme c (et la
dernière contribution au terme b) correspondent à l’effet de diffusion en énergie, dont le
coefficient est relié au coefficient de diffusion spatiale. Dans le modèle de ré-accélération
minimale (Osborne et Ptuskin 1988; Seo et Ptuskin 1994), il prend la forme (Va est la
vitesse de Alfvén dans le milieu)
Kpp × K = 43 V
2
a
p2
δ (4 − δ2) (4 − δ) . (1.4)
– Termes sources : le premier terme correspond aux sources primaires, c’est-à-dire à une
certaine distribution spatiale source (p. ex. une collection de sources ponctuelles) et à cer-
taines abondances. Le second terme correspond à la production secondaire d’une espèce
par (i) fragmentation d’un noyau plus lourd (interaction nucléaire) ou (ii) plus rarement,
par décroissance radioactive du noyau parent.
Ces équations doivent être résolues pour l’ensemble des noyaux du RCG (environ 90 iso-
topes entre H et Fe). Notons qu’une contribution matière noire est régie par la même équation,
mais avec un terme source différent. Plusieurs approches existent pour résoudre cette équation.
Résolution numérique L’équation de transport pour chaque espèce est discrétisée (grille
spatio-temporelle et en énergie), ce qui transforme les dérivées en différences entre
points adjacents. Choisissant un schéma numérique approprié, il en résulte un système
matriciel d’équations (liant les points adjacents) à résoudre. L’approche numérique per-
met en principe de traiter une catégorie large de modèles : elle n’est limitée que par
le temps de calcul (relié à la finesse de la grille choisie pour résoudre le système). Les
codes de propagation fondés sur cette méthode ont commencé à voir le jour dans les
années soixante-dix et ont vraiment pris leur essor dans les années quatre-vingt. Des
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exemples sont donnés par les codes Galprop 10 — premier de ce type rendu public à la
fin des années quatre-vingt-dix — et Dragon 11, code fondé sur Galprop dont le solveur
numérique est optimisé pour la vitesse.
Solutions analytiques ou semi-analytiques Une approche suivie, depuis les premières
études datant des années cinquante, est de faire quelques hypothèses simplificatrices
afin d’obtenir un système d’équations donnant une solution. Cette dernière approche est
plus rapide (en termes de temps de calcul) et généralement plus satisfaisante du point
de vue de la compréhension des phénomènes physiques (puisqu’elle permet d’identifier
les ingrédients les plus importants qui affectent le transport des différentes espèces). Il
existe en réalité peu de codes généralistes, c’est-à-dire traitant l’ensemble des espèces
du RCG. En effet, avant les années quatre-vingt-dix, les différentes sondes du RC étaient
souvent traitées séparément, la précision des données n’encourageant pas à aller plus
loin. Dans le cadre de ma thèse, j’ai développé à partir de la fin des années quatre-vingt-
dix le code Usine 12 (voir la description donnée en ann. A.1) : il a été utilisé pour obtenir
une grande partie des résultats que je présenterai dans §1.3.
Approches Monte Carlo Une dernière approche est l’utilisation de générateurs Monte Carlo
pour résoudre les équations de diffusion stochastiques (fondées sur l’intégrale d’Itô ;
voir, p. ex., Jacobs 2010). En effet, le lien entre processus de diffusion et marche aléa-
toire est établi depuis longtemps (Chandrasekhar 1943). L’utilisation de Monte Carlo
pour traiter le transport dans la cavité solaire (Zhang 1999; Alanko-Huotari et al. 2007;
Maccione 2013) ou la Galaxie (Webber et Rockstroh 1997; Farahat et al. 2008; Effen-
berger et al. 2012) est assez récente (voir Kopp et al. 2012 pour un code public résolvant
les équations stochastiques). L’un des intérêts de cette méthode est qu’elle permet de
suivre les trajectoires des particules, ce qui donne une information supplémentaire par
rapport aux autres approches.
1.2.2 Modèle simplifié : paramètres et dégénérescences
La phénoménologie du RCG consiste à fournir et ajuster les paramètres des modèles de
propagation en utilisant les multiples espèces d’ions à disposition : espèces dites primaires
(p, He, C, O, etc.) qui sont les plus abondantes et qui renseignent à la fois sur les sources
et le transport du RCG, et les espèces dites secondaires (2H, 3He, LiBeB, etc.) qui tracent
uniquement les mécanismes de transport dans la Galaxie.
Dans cette section, nous discutons de la détermination des paramètres libres de l’équa-
tion (1.1) dans le cadre d’un modèle simplifié. Cette discussion est tirée de Maurin (2011).
Modèle 1D à deux zones La première simplification apportée à l’équation (1.1) est de
considérer l’état stationnaire (Simpson 1983). La Galaxie est grossièrement constituée d’un
disque mince h et d’un halo de diffusion L. En première approximation, la taille du halo est
de quelques kpc, ce qui est petit par rapport au diamètre de la Galaxie (50 kpc), et l’on peut
considérer que les variations spatiales des sources et du gaz seront lissées par la diffusion du
RCG. Nous pouvons alors considérer un plan infini où seule la variable z (perpendiculaire au
10. http://galprop.stanford.edu
11. http://www.desy.de/~maccione/DRAGON
12. http://lpsc.in2p3.fr/usine
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plan) devient pertinente. Prenant l’approximation du disque mince (h  L), nous obtenons la
configuration donnée sur la fig. 1.6. Pour simplifier la discussion qui suit, nous allons aussi
Figure 1.6: Demi-plan du disque infini (le long de r) de demi-épaisseur h. Les RCG diffusent dans le
disque et dans le halo avec un coefficient de diffusion K(z, E).
négliger tous les termes de pertes et de gain d’énergie. L’équation de diffusion (1.1) devient
alors :
− d
dz
{
K(z)
dN
dz
}
+
d
dz
[Vgal(z)N] + nvσ2hδ(z)N = q(z, E) , (1.5)
où q(z, E) est un terme source générique.
Rapports secondaires sur primaires et dégénérescence K0/L Voyons comment se
comporte ce modèle pour une source située dans le disque mince et dans le cas où le coefficient
de diffusion ne dépend pas de la position (nous négligeons aussi le vent galactique). L’équation
précédente devient :
−KN′′ + nvσ2hδ(z) × N = 2hδ(z)Q(E), (1.6)
dont la solution dans le disque est donnée par
N(z = 0) =
2hQ(E)
2K/L + 2h × nvσ . (1.7)
La dépendance en énergie du coefficient de diffusion est généralement modélisée comme
K(E) = βK0Rδ (R est la rigidité et β = v/c), les paramètres K0 et δ étant respectivement
la normalisation et la pente du coefficient de diffusion à déterminer à partir des données. En
particulier, la pente δ est reliée au spectre de turbulence magnétique. Elle devrait valoir δ =0,3
dans le cadre d’une cascade de type Kolmogorov ou δ =0,5 dans le cadre d’une cascade de
type Kraichnan. Alors que le terme K/L augmente avec l’énergie, le taux d’interaction nvσ
reste constant. À suffisamment haute énergie, ce dernier peut donc être négligé. Dans ce cas,
la densité différentielle d’un cosmique p à z = 0 est donnée par N p(0) ∝ Q(E)/K(E). Pour
une espèce secondaire pure s, issue de l’interaction de l’espèce p dans le disque mince de gaz,
il vient N s(0) ∝ LN p(0)/K(E) de telle sorte que
N s
N p
(z = 0) ∝ L
K0
R−δ .
De ce calcul simple peuvent être tirées deux conclusions : (i) la mesure d’un secondaire sur
primaire (p. ex. le rapport B/C) à suffisamment haute énergie donne directement accès à la
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pente δ. Malheureusement, cette mesure ne spécifie pas K0 et L séparément. Il y a donc une
dégénérescence entre ces 2 paramètres. Ce résultat est connu depuis longtemps. La figure 1.7
en donne une illustration dans le cadre d’une analyse plus complète (Maurin et al. 2001).
Figure 1.7: Mise en évidence de la dégénérescence K0/L. Pour les valeurs fixées de δ, les bandes de
couleur montrent l’ensemble des modèles compatibles avec les données B/C dans le cadre d’un modèle
de diffusion/convection/ré-accélération. Tiré de Maurin et al. (2001).
Levée de la dégénérescence : espèces radioactives et bulle locale L’argument ha-
bituel avancé pour lever la dégénérescence K0/L est l’utilisation d’espèces radioactives. En
effet, la distance typique parcourue dans un processus de diffusion est donnée par ldiff ∼
√
Kt.
Pour un noyau instable par désintégration β, cela signifie qu’à basse énergie (pour ne pas
que son facteur de Lorentz allonge sa durée de vie), ce dernier ne peut pas voyager plus de
quelques centaines de pc (pour des valeurs typiques de K0). Le flux de ces noyaux est donc
insensible à la taille de halo L et n’est sensible qu’à la valeur du coefficient de diffusion, ce
qui lève la dégénérescence.
Le problème du transport d’une espèce radioactive r se réduit à la diffusion dans un volume
non borné où le seul phénomène pertinent est la décroissance du noyau. En coordonnées
sphériques, cette équation s’écrit :
−K4~rNr + N
r
γτ0
= Q(r) ⇒ −4~rNr + λ2Nr = Q(r)K avec λ = 1/
√
Kγτ0 . (1.8)
Cette équation est l’équivalent d’une équation de Poisson écrantée (la forme est similaire à
une équation de Helmholtz mais avec un signe moins). Il est pratique de chercher la fonction
de Green (propagateur) de cette équation, c’est-à-dire la solution G(r) pour Q(r) = δ(r).
Après transformée de Fourier et intégration sur un contour complexe bien choisi, il vient
G(r) = exp(−λr)/(4pir). La solution pour le terme source général Q(r)/K est alors donnée par
Nr(r) =
∫
d3r G(|r − r′|)Q(r)
K
=
∫
d3r Q(r)
e−λr
4piKr
.
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Reprenons alors le modèle du disque mince (voir fig. 1.6) et considérons la production
d’un isotope radioactif dans ce disque. Il est commode d’exprimer l’intégrale ci-dessus en
coordonnées cylindriques, avec un terme source donné par Qr(z) = 2hδ(z)nISMvσp→rN p(z) :
Nr(0) =
∫ ∞
0
∫ +∞
−∞
Qr(z)
e−λ
√
r2+z2
2K
drdz = Qr(0)
∫ ∞
0
e−λr
4piK
dr = hnISMvσp→rN p(0)
√
γτ0
K
. (1.9)
Le rapport secondaire radioactif sur primaire ne dépend donc que de 1/
√
K.
Toutefois, les choses ne sont pas aussi simples quand on regarde de plus près l’échelle de
la centaine de pc (sur laquelle les espèces radioactives se propagent) : le système solaire se
trouve dans une bulle locale sous-dense en gaz (Lallement et al. 2003; Welsh et al. 2010) et il
n’y a pas de cibles pour créer ces espèces localement. La bulle locale affecte donc les flux des
espèces radioactives (Ptuskin et Soutoul 1998; Donato et al. 2002; Putze et al. 2010). Notre
Figure 1.8: Trou de taille rh dans le modèle du disque mince.
modèle du disque fin devient alors un disque troué (voir fig. 1.8), où la symétrie cylindrique
est préservée. Nous pouvons reprendre le calcul fait dans l’équation (1.9) en arrêtant la borne
inférieure de l’intégration à rh. Le rapport du flux avec et sans trou est donné par
κ ≡ Nrh
Nrh=0
= exp
( −rh√
Kγτ0
)
. (1.10)
Nous voyons apparaître un facteur exponentiel d’atténuation κ à basse énergie. La Table 1.1
Espèce τ0 (Myr) lrad (pc) κ
10Be 2,17 351 0,57
26Al 1,31 273 0,48
36Cl 0,443 159 0,28
54Mn 2,9 406 0,61
Table 1.1: Facteur d’atténuation du flux de radioactifs dans la sous-densité locale de gaz.
donne cette atténuation estimée (pour un coefficient de diffusion typique de 1028 cm2 s−1) à
quelques centaines de MeV/n pour les espèces radioactives les plus abondantes du RCG.
Nous avons étudié l’impact de la sous-densité locale dans un modèle semi-analytique plus
réaliste (Donato et al. 2002). La fig. 1.9 donne le résultat obtenu pour les valeurs de L (modèle
sans trou à gauche) et rh (modèle avec trou à droite) compatibles avec les données B/C seules
(points) ou avec B/C plus les espèces radioactives (cercles vides et pleins). Nous voyons que
(i) la présence de noyaux radioactifs, comme attendu, fixe L (figure de gauche) et donc lève
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Figure 1.9: À partir des données B/C + espèces radioactives, contraintes mises sur L dans un modèle
sans trou (à gauche) et sur rh dans un modèle avec trou (à droite). Tiré de Donato et al. (2002).
la dégénérescence entre K0 et L (la détermination n’est pas parfaite car les données sont rares
et peu précises) et (ii) le meilleur ajustement (cercles pleins) est obtenu pour un modèle avec
un trou rh ∼ 80 pc (Donato et al. 2002), compatible avec les observations de la sous-densité
locale (Lallement et al. 2003). Dans ce dernier cas, il faut noter que l’ajout d’un paramètre
amoindrit la levée de la dégénérescence entre K0 et L. Nous y reviendrons plus loin.
Détermination des paramètres sources : dégénérescences avec les paramètres de
transport Nous nous sommes concentrés pour l’instant sur les paramètres de transport.
Or, dans l’équation (1.5), un terme important est le terme source. Dans le modèle simplifié
(1.7) qui ne prend pas en compte la dépendance spatiale, ce terme correspond à une simple
dépendance en énergie (spectre source) avec une normalisation. Les modèles d’accélération
prédisent une loi de puissance pour ce spectre et donc
Q(E) = qR−α,
où les paramètres de la source sont la normalisation q et la pente α. Il est naturel de se poser
la question de la détermination de ces paramètres et des paramètres de transport et des éven-
tuelles dégénérescences existantes entre les deux. Par ailleurs, les primaires (et en particulier
p et He) sont les quantités du RCG mesurées avec le plus de précision (elles sont les plus
abondantes). Il faut donc se demander quelle information nous pouvons tirer de leur étude :
– dans le cadre de la diffusion pure, nous avons à partir de l’équation (1.7)
N(E) ∝ LQ(E)
K(E)
∝ qL
K0
E−(α+δ).
Il y a donc une dégénérescence entre qL/K0 et α + δ : dans l’ajustement d’un primaire
seuls qL/K0 et α + δ sont fixés.
– Si les interactions inélastiques sont prises en compte, il vient
N(E) =
Q(E)
K(E)
hL + nσv
.
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Cette équation couple maintenant α + δ à K0/L : pour équilibrer les effets de destruction
à basse énergie, il est possible de prendre une pente source plus pentue avec une plus
petite valeur de K0/L.
– Si les pertes d’énergie sont prises en compte, les effets sont plus subtils mais impactent
sur la pente du spectre source.
De cette analyse simpliste, nous voyons qu’il est impossible de fixer simultanément les para-
mètres sources et ceux de transport à partir des flux primaires seuls. Utiliser l’information sur
les paramètres de transport est donc nécessaire, bien que pas toujours suffisante, étant donnée
la qualité des données (voir plus bas). Dans Putze et al. (2011), nous avons par exemple pu
montrer que même si les contraintes sur δ sont assez lâches (δ ≈ 0,3–0,8, voir plus haut), la
pente α était contrainte dans l’intervalle ∼ 2,25–2,5 en ajustant les flux de p et He.
Sources (matière noire) dans le halo contre sources (standard) dans le disque
Pour finir cette discussion sur la phénoménologie, il est important de discuter le cas des
sources dans le halo de la Galaxie. Nous voulons comprendre dans ce cas comment varie
le flux attendu pour, par exemple, de l’annihilation de matière noire, en fonction des valeurs
des paramètres de transport. Négliger les pertes d’énergie est une bonne approximation (sauf
à basse énergie), ce qui permet l’utilisation de formules analytiques très rapides pour calculer
cette contribution (Maurin et al. 2006). Simplifions encore en reprenant le modèle du disque
mince à deux zones avec un terme source constant dans tout le halo de diffusion (le halo dif-
fusif étant beaucoup plus petit que le halo de matière noire, cette approximation n’est pas trop
délirante) :
−KN′′ = q ⇒ N( p¯, d¯)(z = 0) = q L
2
2K
.
Alors qu’un flux primaire standard dépend du rapport L/K (voir plus haut), le flux exotique
dépend de L2/K. Ceci est intuitivement raisonnable au sens où le nombre de sources dans le
volume de diffusion augmente lorsque L augmente, ce qui n’est pas le cas pour des sources
dans le disque. Ceci a un impact fort sur la recherche de matière noire, puisque K0/L est fixé
par l’analyse B/C, mais L reste peu contraint, conduisant à des incertitudes de propagation
de l’ordre d’un facteur Lmax/Lmin pour les espèces exotiques. Nous avons observé cette dé-
pendance linéaire du flux avec la taille du halo dans plusieurs études réalisées avec le modèle
semi-analytique complet de diffusion/convection/ré-accélération (Barrau et al. 2002, 2003;
Donato et al. 2004; Barrau et al. 2005).
1.3 Quelques résultats
La phénoménologie de la composante nucléaire du RCG ayant été développée, passons
aux résultats obtenus et aux conséquences sur la détection indirecte de matière noire. Dans
cette section, nous présentons dans un premier temps des résultats sur l’extraction des para-
mètres de transport et paramètres sources dans le cadre de l’utilisation d’une technique de
Monte Carlo à chaîne de Markov (MCMC) pour explorer l’espace des paramètres. Dans un
deuxième temps, nous discutons du statut des études sur les anti-protons et anti-deutérons,
cibles importantes pour la matière noire. Nous finissons avec le facteur d’amplification du
signal (par les sous-structures) de matière noire. Ces études ont été menées dans le cadre du
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modèle de diffusion/convection/ré-accélération à deux zones dont les équations et solutions
(modèle 1D ou 2D) sont données par exemple dans l’ann. A de Putze et al. (2010) pour des
sources standards de noyaux stables ou radioactifs, dans Donato et al. (2001) pour des anti-
protons standards 13 et dans Barrau et al. (2002) et Donato et al. (2004) pour une contribution
exotique aux anti-noyaux.
1.3.1 Détermination des paramètres de transport et sources
Il est pertinent de s’interroger sur la méthode utilisée pour extraire les paramètres de pro-
pagation et de transport. Ces paramètres sont importants car ils permettent de faire le lien
avec des quantités plus fondamentales, comme le transport dans des champs magnétiques tur-
bulents et l’accélération dans les sources du RCG. Par ailleurs, ces même paramètres sont
utilisés pour calculer les flux secondaires d’anti-protons, anti-deutérons, positons et γ diffus.
Ils se révèlent finalement cruciaux pour le calcul d’une composante issue de la matière noire
(Donato et al. 2004; Delahaye et al. 2008).
Technique MCMC Jusqu’à très récemment, l’exploration de l’espace des paramètres était
fondée sur une recherche manuelle (et donc partielle) ou semi-automatisée de l’espace des
paramètres (Webber et al. 1992; Strong et Moskalenko 1998; Jones et al. 2001). Des balayages
systématiques de type grille dans l’espace des paramètres ont été proposés dans Maurin et al.
(2001, 2002a) puis Lionetto et al. (2005), mais de manière inefficace : l’ajout de paramètres
libres supplémentaires devenait rapidement prohibitif en termes de temps de calcul.
Pour pallier ces limitations, pour la première fois dans ce domaine, nous avons utilisé la
technique du Monte Carlo à chaînes de Markov (Putze et al. 2009) — technique largement
utilisée dans d’autres domaine comme la cosmologie (Christensen et al. 2001; Lewis et Bridle
2002; Dunkley et al. 2005). Depuis, nous avons utilisé cette technique pour un certain nombre
d’études dont nous allons parler ci-dessous (Putze et al. 2009, 2010, 2011; Coste et al. 2012).
Notons que cette technique a aussi été utilisée dans le modèle Galprop (Trotta et al. 2011).
Cependant, comme le soulignent les auteurs, le temps de calcul est d’environ 13 ans CPU
(distribué sur 800 machines) avec ce modèle fondé sur une résolution numérique, quand une
dizaine d’heures (sur un processeur) suffit avec notre modèle semi-analytique pour couvrir
l’espace des paramètres.
En bref, la méthode MCMC, fondée sur la statistique bayésienne, est utilisée pour estimer
la densité de probabilité de la distribution (PDF) des paramètres étant données les mesures
expérimentales et un a priori sur la distribution initiale de ces paramètres (généralement,
un intervalle de départ est choisi). Les chaînes sont construites à partir de l’algorithme de
Metropolis-Hastings, qui garantit que la distribution des valeurs parcourues dans la chaîne
tend asymptotiquement vers la PDF cherchée. Ceci est illustré sur la fig. 1.10 où plusieurs
chaînes sont montrées pour le paramètre δ (à gauche) et qui une fois projetées dans un histo-
gramme conduisent à la PDF de δ (à droite). Les résultats finals de l’analyse MCMC sont
13. Une complication par rapport au cas des noyaux provient du fait qu’un nouveau terme dit tertiaire doit
être pris en compte. Il correspond au fait qu’une partie des anti-noyaux peut interagir de manière inélastique
mais non-annihilante. En pratique, le spectre de production des anti-noyaux pique à quelques GeV/n et la partie
de basse énergie de ce spectre est augmentée par les anti-noyaux du pic qui ont subi cette interaction et ont perdu
de l’énergie.
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Figure 1.10: À gauche : chaînes de Markov pour le paramètre δmontrant la valeur prise par le paramètre
à chaque pas de la chaîne. À droite : PDF de δ obtenue en projetant les chaînes montrées à gauche.
Figures tirées de Putze et al. (2009).
les PDF jointes et marginalisées obtenues simplement par comptage du nombre d’échan-
tillons dans la zone associée de l’espace de paramètres. Pour le détail de fonctionnement d’un
MCMC, son implémentation et utilisation dans le code de propagation Usine, nous renvoyons
le lecteur à la thèse d’Antje Putze (Putze 2009).
Paramètres de transport : résultats Dans Putze et al. (2010), nous avons répété et amé-
lioré nos précédentes études par l’utilisation combinée du rapport B/C (Maurin et al. 2001,
2002a) et des espèces radioactives pour lever la dégénérescence K0/L (Donato et al. 2002).
Pour la première fois, grâce à la technique MCMC, nous avons pu obtenir la PDF de ces pa-
ramètres et leurs corrélations (par exemple pour les paramètres L et rh, comme l’illustre la
fig. 1.11). De manière plus générale, nous avons montré et/ou confirmé que
Figure 1.11: PDFs des paramètres L et rh dans le modèle de diffusion/convection/ré-accélération ob-
tenues à partir d’une analyse MCMC sur les données B/C et les espèces radioactives. Les différentes
courbes correspondent à l’utilisation séparée ou simultanée (traits pleins) de 10Be/9Be, 26Al/27Al ou
36Cl/Cl. Tiré de Putze et al. (2010).
1. l’ajustement des rapports secondaire/primaire du RCG conduit à une valeur pour la
pente de diffusion δ de 0,3 pour les modèles avec ré-accélération et sans convection,
alors qu’une valeur de 0,7 est préférée pour les modèles avec ré-accélération et convec-
tion. En termes d’analyse en χ2, ces derniers sont favorisés, mais la précision des don-
nées et les incertitudes entourant la forme du coefficient de diffusion à basse énergie ne
permettent pas de conclure (Maurin et al. 2010).
21
2. La dégénérescence K0/L n’est pas complètement levée par l’utilisation de la contrainte
des espèce radioactives car (i) les données pour ces isotopes ne sont pas assez précises
(seuls quelques points à basse énergie existent) et (ii) le paramètre supplémentaire de
taille de sous-densité locale rh donne un degré de liberté supplémentaire à l’ajustement.
3. Les modèles préfèrent des tailles de halo & 10 kpc et une taille de trou de rh ∼ 100 pc.
4. Les contraintes mises par les différents isotopes radioactifs (10Be/9Be, 26Al/27Al, 36Cl/Cl
et 54Mn/Mn) sont compatibles entre elles (voir différentes courbes sur la fig. 1.11).
5. Comme proposé dans Webber et Soutoul (1998), une alternative à l’utilisation d’un iso-
tope radioactif difficile à mesurer est de considérer un rapport d’éléments bien choisi.
Ce rapport contiendra au numérateur l’isotope instable (p. ex. Be pour 10Be) et au dé-
nominateur l’isotope fils (p. ex. B pour 10B issu de la décroissance de 10Be). Ce choix
maximise l’effet de la fraction qui décroît sur le rapport à basse énergie. Ces rapports
d’éléments (Be/B, Al/Mg, Cl/Ar et Mn/Fe) sont plus faciles à mesurer expérimenta-
lement et couvrent une plus large gamme en énergie. Nous avons pu montrer avec le
MCMC, dans le cadre de la précision attendue par les futures données AMS-02, que
ces rapports d’éléments allaient être aussi ou plus contraignants que l’utilisation des
rapports isotopiques (stage de M2 de Arnaud Coulon, 2011).
Paramètres sources : résultats Nous pouvons répéter l’analyse MCMC en se focali-
sant cette fois sur les paramètres sources. La figure 1.12 montre les contraintes obtenues sur
l’indice spectral du spectre source pour les protons et héliums. Ceci est important puisque
Figure 1.12: PDF pour le paramètre α (pente du spectre source, à gauche) et pour la différence
entre les pentes de p et He (à droite) obtenue à partir des données p et He dans un modèle de
diffusion/convection/ré-accélération. Tiré de Putze et al. (2011).
certains modèles d’accélération prédisent, par des effets collectifs, un spectre différent pour
ces espèces (Ellison 1993). Comme on le voit sur la figure, les données — n’incluant pas les
résultats de PAMELA et ceux à venir d’AMS-02 — ne sont pas suffisantes pour répondre à
cette question. Au final, les résultats importants de cette étude sont :
1. l’universalité (à l’intérieur des barres d’erreur) de la pente α des spectres sources pour
tous les éléments ;
2. une valeur typique de cette pente comprise entre ∼ 2.3–2.5 quels que soient les para-
mètres de propagation (compatibles avec B/C) considérés.
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1.3.2 Étude du quartet (1H, 2H, 3He, 4He)
Dans §1.3.1, nous avons éludé le fait qu’il est difficile d’ajuster simultanément les para-
mètres sources et les paramètres de transport. Dans la quasi-totalité des études menées dans
ce domaine, les auteurs fixent les paramètres sources quand ils s’intéressent à ceux de trans-
port et vice-versa. Cette approche se justifie si l’on regarde l’équation (1.7) du modèle sim-
plifié. On peut noter, en effet, que le rapport secondaire sur primaire ne dépend pas du terme
source (en pratique, il en dépend peu, Maurin et al. 2002a). À l’inverse, les flux primaires qui
donnent accès aux paramètres sources dépendent eux fortement des paramètres de transport
(voir p. 17). Pour explorer plus systématiquement cet effet, nous nous sommes focalisés sur
les éléments du quartet qui contiennent à la fois des isotopes d’espèces primaires (1H et 4He)
et des isotopes d’espèces secondaires (2H et 3He).
Données disponibles et études du quartet Si ces isotopes ont été étudiés en détail
dans les années soixante et soixante-dix (Badhwar et Daniel 1963; Ramaty et Lingenfelter
1969; Meyer 1972; Mitler 1972; Ramadurai et Biswas 1974; Mewaldt et al. 1976), très peu
d’études y ont été consacrées dans les années quatre-vingt (Beatty 1986; Webber et al. 1987) et
quatre-vingt-dix (Webber 1990; Seo et Ptuskin 1994; Webber 1997) et une seule dans les an-
nées deux mille (Moskalenko et al. 2003). Ceci est assez curieux car de nombreuses données
étaient devenues disponibles : 2H/4He de IMAX92 (de Nolfo et al. 2000) et AMS-01 (Agui-
lar et al. 2011b) ; 3He/4He de IMAX92 (Menn et al. 2000), SMILI-II (Ahlen et al. 2000),
AMS-01 (Xiong et al. 2003), BESS98 (Myers et al. 2003) et CAPRICE98 (Mocchiutti et Wi-
zard/Caprice Collaboration 2003). Par ailleurs, la quasi-totalité des analyses a été effectuée
dans le modèle dit de la boîte qui fuit (pas de géométrie dans ce modèle), exceptées les études
de Seo et Ptuskin (1994), Webber et Rockstroh (1997) et Moskalenko et al. (2003). Ceci a
motivé notre ré-analyse du quartet en se fondant sur :
– une compilation de l’ensemble des données disponibles ;
– une recherche systématique dans la littérature des modèles et données des sections ef-
ficaces impliquées dans la production/destruction des noyaux du quartet (nous avons
d’ailleurs proposé un nouveau paramétrage de ces sections efficaces pour 2H, 3H et 3He) ;
– l’utilisation de données simulées pour étudier la fiabilité des paramètres et des niveaux
de confiance obtenus pour diverses combinaisons données/paramètres libres.
Résultats Ce travail a été réalisé dans le cadre de la co-supervision de la thèse de Benoît
Coste (Coste 2012). Les principaux résultats obtenus sont :
1. La fragmentation du CNO (resp. NeMgSiFe) sur l’ISM lors de la propagation contribue,
à haute énergie, à 20% (resp. 20%) du flux 2H et 15% (resp. 10%) du flux 3He.
2. Le flux de 4He — jusqu’alors considéré comme pur primaire — reçoit une contribution
secondaire (fragmentation de C, N, O, . . . Fe) qui peut aller jusqu’à 10% du flux total.
Cette contribution, piquée à 1 GeV/n, est plus grande que la précision des données
existantes (PAMELA, mais aussi AMS-02 à venir). Une analyse dédiée sera nécessaire
(sections efficaces spécifiques) pour estimer la contribution secondaire dans 1H.
3. Les intervalles de confiance sur les paramètres de transport montrent que les contraintes
tirées des données du quartet rivalisent avec celles tirées du rapport B/C.
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4. les meilleures contraintes sur les paramètres de transport sont obtenues lors de l’ajuste-
ment simultané d’un rapport secondaire/primaire et d’un flux primaire, mais l’analyse
des données simulées montre alors que le résultat est moins robuste (plus sensible aux
systématiques pouvant apparaître dans les flux de primaires).
Le meilleur ajustement aux données ainsi que les intervalles de confiance sont montrés sur la
fig. 1.13 pour le flux de 3He et le rapport 3He/4He.
Figure 1.13: Contours à 95% de niveau de confiance pour 3He (×E3.1 à gauche) et 3He/4He (à droite)
pour des modèles sans (II) et avec (III) ré-accélération. Tiré de Coste et al. (2012).
1.3.3 Anti-protons and anti-deutérons
Parmis les première études ayant motivé la recherche indirecte de matière noire se trouvent
les études sur les anti-protons (Silk et Srednicki 1984; Stecker et al. 1985). A posteriori, il se
trouve que les premières données surestimaient le flux d’anti-protons, alors que les modèles
sous-estimaient le flux astrophysique attendu. Comme nous l’avons montré pour la première
fois en 2001 par un calcul fondé sur les paramètres de propagation tirés de l’analyse B/C, le
flux astrophysique est en parfait accord avec les données (fig. 1.14 à gauche). Sur cette même
figure, nous voyons que l’incertitude reliée à la méconnaissance des sections efficaces de
production de p¯ est déjà de l’ordre de grandeur de l’erreur sur les données. Avec les nouvelles
Figure 1.14: À gauche : flux p¯ secondaires et incertitudes issues des sections efficaces nucléaires de
production (Donato et al. 2001). À droite : ré-analyse du rapport p¯/p (bande d’incertitude de propaga-
tion en traits pleins) avec les données de PAMELA 2008 (Donato et al. 2009).
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mesures du satellite PAMELA en 2008, nous avons ré-estimé ce flux (Donato et al. 2009),
montrant que cet accord continue jusqu’aux plus hautes énergies mesurées (fig. 1.14 à droite) :
cette figure montre aussi que les incertitudes dues à la propagation sont plus petites que celles
liées à la production de p¯, mais du même ordre de grandeur que les barres d’erreur des données
PAMELA. De ces études, nous concluons qu’une composante primaire est exclue (ou du
moins très contrainte). De fait, nous avons mené plusieurs études posant des contraintes sur
une contribution exotique, comme l’évaporation de trous noirs primordiaux (Barrau et al.
2002), de la matière noire SUSY (Donato et al. 2004) ou Kaluza-Klein (Barrau et al. 2005).
Comme initialement proposé par Donato et al. (2000), une analyse similaire a été menée
pour les anti-deutérons (Donato et al. 2000; Duperray et al. 2005; Donato et al. 2008). La fi-
gure 1.15 illustre le fait que (i) les incertitudes sur les sections efficaces nucléaires de produc-
Figure 1.15: À gauche : incertitudes astrophysiques (traits continus rouges) et de sections efficaces
(pointillés noirs) sur le flux standard anti-deutérons. À droite : contribution d’un candidat matière noire
SUSY (traits continus rouges) par rapport au fond astrophysique (tiret noir) et sensibilité des expé-
riences à venir (traits bleus). Tiré de Donato et al. (2009).
tion sont encore plus grandes que pour les anti-protons (à gauche) et que (ii) même en tenant
compte des contraintes sur les anti-protons, il est toujours possible de trouver des modèles qui
produisent plus d’anti-deutérons que le fond astrophysique (à droite). Dit autrement, les anti-
deutérons ont un pouvoir d’exclusion plus fort que celui des anti-protons. Malheureusement,
même les instruments à venir GAPS (Aramaki et al. 2012) et AMS-02 auront probablement
une sensibilité trop limitée pour en détecter. Là aussi, nous avons étudié les limites pouvant
être potentiellement mises sur la production d’anti-deutérons issus de trous noir primordiaux
(Barrau et al. 2003) ou de matière noire SUSY (Donato et al. 2009).
1.3.4 Origine, facteur d’amplification du signal matière noire
Une question cruciale s’est posée à la fin des années quatre-vingt-dix avec la mesure de la
fraction de positon e+/(e− + e+) par le ballon HEAT (Barwick et al. 1997). Une explication en
termes de matière noire (de la fraction mesurée) nécessitait un facteur d’amplification (à ex-
pliquer) du signal de plusieurs centaines à plusieurs milliers. Les différentes études utilisaient
alors indifféremment, pour les anti-protons et positons (et même γ), des facteurs ad hoc qui
étaient constants avec l’énergie, et similaires pour les deux espèces.
Un premier élément semblant indiquer que cette hypothèse était incorrecte est venu d’une
étude menée avec mon collègue Richard Taillet sur l’origine spatiale des flux mesurés. Plus
25
précisément, la question que nous posions, étant donnée une distribution spatiale de sources,
était de savoir de quel volume effectif provenait en pratique le signal mesuré sur Terre. Nous
avons répondu à cette question pour des sources standards dans le disque (Taillet et Maurin
2003) et de matière noire dans le halo (Maurin et Taillet 2003). Ces études nous avaient permis
de conclure que le signal provenait essentiellement d’un volume délimité par la taille du halo
de diffusion pour les anti-protons (un résultat en fait bien connu dans le cadre des processus
de diffusion), mais d’un volume beaucoup plus petit (de l’ordre de quelques centaines de pc)
pour les leptons, d’autant plus petit que leur énergie est grande (ces espèces sont dominées par
les pertes d’énergie). Ceci donnait un élément de justification pour dire qu’un accroissement
du signal de matière noire dû aux sous-structures (i) ne pouvait pas être le même pour les
anti-noyaux et les leptons et que (ii) ce facteur devait dépendre de l’énergie.
Dans une très belle étude, Julien Lavalle et mes collègues du LAPTh ont ensuite développé
un formalisme simple pour étudier le facteur d’amplification dû à un ensemble statistique de
grumeaux de matière noire (Lavalle et al. 2007). Ils ont montré que la probabilité d’avoir un
tel grumeau proche de la Terre (pour expliquer le signal de HEAT), comme l’avaient avancé
Cumberbatch et Silk (2007), était quasi nulle. La dépendance du facteur d’accroissement en
fonction de l’espèce et de l’énergie était alors montrée de manière explicite.
Grâce à ce formalisme (utilisé plus tard pour nos études en γ, voir l’ann. A.3), nous sommes
allés plus loin en considérant non pas un seul grumeau, mais la distribution des sous-structures
attendue dans la Galaxie (voir par exemple la fig. 1.4, p. 10). Ceci a permis de montrer
(fig. 1.16) que les sous-structures ne peuvent pas donner des facteurs d’amplification du signal
significatifs.
Figure 1.16: Facteur d’amplification dû aux sous-structures de matière noire pour les positons (à
gauche) et pour des p¯ (à droite). Les trois configurations correspondent à des paramètres donnant
le minimum, maximum et l’amplification la plus probable. Tiré de Lavalle et al. (2008).
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1.4 Résumé et perspectives
Il est difficile dans cette conclusion de résumer en quelques lignes quinze ans d’activité sur
le RCG chargé. Je pense que nos efforts ont permis de réhabiliter l’intérêt d’étudier le RCG
nucléaire, qui avait été un peu délaissé, à la fin des années quatre-vingts, en faveur des γ. Nos
apports ont été les suivants :
Nécessaire maîtrise des paramètres de transport pour un calcul robuste des fonds as-
trophysiques et l’estimation des incertitudes de propagation sur les signaux exotiques
avec : (i) compatibilité du flux de p¯ avec mesures (+ limites sur composantes exo-
tiques), (ii) estimation du flux attendu de d¯, (iii) non augmentation des flux exotiques
par les sous-structures de matière noire.
Rôle de la bulle locale (sous densité de gaz) sur la détermination de la taille du halo L de
la Galaxie et son impact sur les flux des espèces radioactives, mais aussi sur les noyaux
lourds (Combet et al. 2005, non discuté dans le manuscrit) ;
Utilisation pionnière de la technique du MCMC dans ce domaine, grâce à laquelle nous
avons pu (i) montrer l’universalité de la pente des spectres sources, (ii) identifier les
meilleures stratégies d’extraction des paramètres de transport et sources (en utilisant
des données simulées), (iii) réhabiliter le quartet comme alternative au rapport B/C
(pour déterminer les paramètres de transport) et (iv) démontrer l’utilité des rapports
d’éléments du type Be/B comme alternative au rapport 10Be/9Be.
De manière plus générale, nos points forts ont été :
1. l’utilisation de modèles semi-analytiques qui ont permis de tester de nombreuses hypo-
thèses dans un temps de calcul raisonnable ;
2. une approche phénoménologique qui a permis de comprendre, avant les équipes concur-
rentes, quels étaient les paramètres cruciaux à maîtriser et ainsi de mieux diriger nos
efforts ;
3. une volonté de maîtriser les erreurs et leurs origines plutôt que de fournir une autre
estimation des paramètres.
Tout au long de nos travaux, nous avons régulièrement insisté sur le facteur limitant des études
présentes et futures du RCG, à savoir les sections efficaces de production, comme illustré sur
la fig. 1.17 : les erreurs systématiques (dues à ces incertitudes) génèrent des erreurs (sur les
paramètres de transport recherchés) plus grandes que celles générées par les erreurs statis-
tiques sur des données (pour des données datant pourtant d’il y a vingt ans). C’est pour cette
raison qu’un atelier a été initié entre cosmiciens et physiciens nucléaires en Décembre 2012
pour discuter ces questions et trouver des solutions à ce problème.
Si nous avons couvert dans ce manuscrit principalement la partie nucléaire, il ne faut pas
oublier l’information apportée par les γ (par Fermi-LAT et les détecteurs Cherenkov), les
leptons et l’information de l’anisotropie. L’expérience AMS-02 14 collecte depuis deux ans des
données d’une qualité inégalée dans la gamme d’énergie du GeV/n au TeV/n pour les espèces
chargées et va permettre d’aller plus loin dans notre compréhension du RCG. Pour cela, il
faudra passer par plusieurs améliorations, certaines étant déjà initiées au LPSC ou discutées
par le biais de collaborations. À l’horizon de trois ans, les objectifs que nous pourrions tenter
d’atteindre seraient :
14. http://www.ams02.org
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Figure 1.17: PDF marginalisées 1D (diagonale) et 2D (hors diagonale) de trois paramètres de transport.
La position des points montre que les variations dues aux erreurs systématiques sur les jeux de sections
efficaces nucléaires (W03, WKS98, GAL09...) sont déjà plus grandes que les erreurs statistiques (dé-
limitées par la largeur des PDFs) obtenues par ajustement sur les données HEAO-3 (Engelmann et al.
1990). Tiré de Maurin et al. (2010).
– avoir une meilleure description des sections efficaces, de la distribution des sources
proches du RCG (comme les pulsars), de la distribution du gaz dans la Galaxie, de la
modulation solaire, etc. (collaboration, entre autres, avec nos collègues du LAPTh) pour
pouvoir tirer parti au mieux des données AMS-02 à venir ;
– avoir un calcul plus réaliste de la propagation dans la bulle locale en considérant une
distribution réaliste du gaz. Nous souhaitons mener cette étude en résolvant l’équation
de diffusion par tirage Monte Carlo (en collaboration avec Marco Régis, post-doctorant à
l’Università di Torino) pour suivre les trajectoires et regarder plus en détail l’impact sur
les espèces radioactives du RCG comme 10Be ;
– tenter d’avoir une propagation fondée sur des coefficients de transport tirés de simulations
numériques (en collaboration avec des collègues de Montpellier) pour prendre en compte
l’effet attendu d’une turbulence différente autour des sources et dans le halo de la Galaxie.
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L
a seconde activite´ dont je vais parler dans ce document concerne la recherche de ma-
tière noire en γ dans le contexte des expériences HESS (High Energy Stereoscopic
System) 1, Fermi-LAT 2 et du futur CTA (Cherenkov Telescope Array) 3. L’origine
de ces travaux remonte à 2007, peu après mon recrutement au CNRS et mon arrivée dans le
groupe HESS du LPNHE. Pour m’intégrer dans ce groupe, j’ai décidé de m’intéresser aux
cibles matière noire pour les détecteurs γ au sol ou dans l’espace. J’étais alors en train de
travailler en collaboration avec Julien Lavalle sur le facteur d’augmentation du signal dû aux
1. http://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS
2. http://www-glast.stanford.edu
3. http://www.cta-observatory.org
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sous-structures de matière noire (voir p. 24). Il était alors naturel de se poser la même question
pour les γ, mettant à profit les connaissances acquises.
2.1 Introduction
La question de la détection indirecte de matière noire en γ n’est pas nouvelle. Elle a été
proposée il y a plus de 30 ans déjà (Gunn et al. 1978; Stecker 1978). Comme le signal est
proportionnel à la densité de matière noire au carré, le centre galactique a été la première
cible proposée pour chercher un tel signal (Silk et Bloemen 1987). Cependant, le centre ga-
Figure 2.1: Simulation numérique du halo de matière noire dans la Voie Lactée (Springel et al. 2008).
L’étoile identifie notre position dans ce halo et les diverses cibles pour la détection indirecte en γ.
lactique est une région complexe abritant de nombreuses sources astrophysiques. Un signal γ
y a été détecté par HESS (Aharonian et al. 2004), compatible avec un signal astrophysique.
Les galaxies naines sphéroïdales (dSphs), satellites de la Voie Lactée, ont ensuite été identi-
fiées comme cibles privilégiées en raison de leur forte densité de matière noire et faible fond
astrophysique (Lake 1990; Evans et al. 2004). Piste plus récente, les amas de galaxies sont
les plus grandes structures liées gravitationnellement dans l’Univers. Malgré leurs grandes
distances (le signal est dilué par le carré de la distance à l’objet), ces objets contiennent une
énorme quantité de matière noire, ce qui en fait également des cibles intéressantes pour la
détection indirecte (Colafrancesco et al. 2006). Dans ce chapitre, nous parlerons de ces deux
derniers types d’objets.
Avant d’entrer dans le vif du sujet, précisons l’objet de notre étude, à savoir le flux d’anni-
hilation de matière noire. Ce flux Φγ (photons cm−2 s−1 GeV−1), donné pour un angle solide
d’observation ∆Ω = 2pi · (1 − cos(αint)) — αint est l’angle d’intégration — s’écrit
dΦγ
dEγ
(Eγ,∆Ω) = Φpp(Eγ) × J(∆Ω) . (2.1)
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2.1.1 Terme astrophysique J
Le second terme de l’équation (2.1) décrit l’intégrale le long de la ligne de visée (l.o.s.),
dans la direction (φ, θ), de la densité de matière noire au carré sur l’angle solide ∆Ω. C’est un
terme purement astrophysique, appelé J dans la suite :
J(ψ, θ,∆Ω) =
∫ ∆Ω
0
∫
l.o.s
ρ2(l(ψ, θ)) dl dΩ . (2.2)
Ce terme est au cœur des études que nous avons menées et nous y reviendrons dans les sections
qui suivent. Notons qu’une fois caractérisées la densité de matière noire ρ(r) et la distribution
des sous-structures dans la structure étudiée (ce qui n’est pas trivial), ce terme est complè-
tement défini : il est calculé avec le code Clumpy décrit dans l’ann. A.3. Ce code prend en
compte de manière rigoureuse la contribution des sous-structures. Il a été développé avec Al-
dée Charbonnier (dont j’ai co-supervisé la thèse, voir p. 69) et Céline Combet (collaboratrice
à l’University of Leicester à cette époque). Clumpy est le premier et seul code public pour ce
calcul (Charbonnier et al. 2012).
2.1.2 Terme de physique des particules
Le premier terme de l’équation (2.1) décrit le terme de physique des particules :
Φpp(Eγ) =
1
4pi
〈σannv〉
2m2χ
× dNγ
dEγ
, (2.3)
où mχ est la masse de la particule de matière noire, σann est la section efficace d’annihilation et
〈σannv〉 sa moyenne sur sa distribution des vitesses. Le terme dNγ/dEγ correspond au nombre
de photons par annihilation par intervalle d’énergie. Une valeur de référence est 〈σannv〉 ∼
3 × 10−26 cm3 s−1. Elle correspond à une abondance relique de matière noire en accord avec
les contraintes cosmologiques (Jungman et al. 1996).
Dans ce qui suit, nous nous restreindrons au cas de non-détection d’un flux d’annihilation.
Pour voir quelles contraintes peuvent être mises sur de la nouvelle physique, supposons que
le facteur astrophysique J est connu et ré-écrivons l’équation (2.1) en utilisant (2.3). Il vient
〈σannv〉 = 2m2χ J−1(∆Ω) 4pi
(
dΦγ
dEγ
× dNγ
dEγ
)−1
. (2.4)
Si l’on suppose encore le spectre d’annihilation connu et connaissant la sensibilité d’un ins-
trument donné (c’est-à-dire le flux minimal dΦγ/dEγ détectable), alors une limite supérieure
〈σannv〉max peut être placée sur de la nouvelle physique pour une masse mχ donnée. Ce sont
ces contraintes dans le plan 〈σannv〉–mχ que nous montrerons dans nos conclusions.
Comme on le voit, cette limite dépend du spectre d’annihilation et donc a priori du modèle
de matière noire. Le modèle du MSSM (Minimal SuperSymmetric Model) a été très utilisé
dans la littérature. Dans ces modèles, la particule stable la plus légère est généralement le
neutralino (voir, par exemple, Jungman et al. 1996; Bertone et al. 2005 pour des revues). Un
continuum γ est produit par la désintégration des hadrons issus de l’annihilation. Des raies
γ mono-énergétiques peuvent aussi être produites avec la formation, soit d’une paire de γ
via χχ → γγ (Bergström et Ullio 1997), soit d’un Z0 et d’un γ via χχ → γZ0 (Ullio et
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Bergström 1998). Ces processus sont de second ordre (dits à l’ordre de la boucle, lorsque l’on
considère les diagrammes de Feynmann associés), donc supprimés. Ils ne seront pas pris en
compte car ils sont généralement sous-dominants et très dépendants du modèle (Bringmann
et al. 2008) 4. Le spectre de photons différentiel est en réalité la somme sur les différents états
finaux pondérés par leur rapport d’embranchement,
dNγ
dEγ
(Eγ) =
∑
i
bi
dN iγ
dEγ
(Eγ,mχ) . (2.5)
Ces contributions sont représentées sur la fig. 2.2 pour une particule de 1 TeV. Nous voyons
que, mis à part le canal τ+τ−, les distributions spectrales sont toutes similaires. Ceci permet
d’utiliser un paramétrage unique et nous utiliserons le paramétrage moyen proposé par Berg-
ström et al. (1998) dans ce qui suit : ce paramétrage est représenté en trait noir épais sur la
fig. 2.2. Notons aussi qu’un effet dit de bremsstrahlung interne (IB) peut aussi augmenter la
Figure 2.2: Spectres différentiels γ (multipliés par x2) issus de la fragmentation des produits d’annihi-
lation des neutralinos de masse mχ = 1 TeV. Plusieurs canaux (différentes couleurs), tirés du paramé-
trage de Fornengo et al. (2004), sont représentés et comparés au paramétrage moyen (trait noir épais)
de Bergström et al. (1998). C’est ce dernier qui est utilisé pour obtenir les limites présentées dans ce
document. À titre illustratif, la ligne noire pointillée représente le modèle BM4 tiré de (Bringmann
et al. 2008) qui inclut le bremsstrahlung interne. Tiré de Charbonnier et al. (2011).
production de γ à haute énergie (Bringmann et al. 2008) ; un exemple en est donné en trait
pointillé long sur la fig. 2.2. Cependant, la forme et l’amplitude de ce spectre sont là aussi
fortement dépendants du modèle (Bringmann et al. 2009). Notre approche et nos limites sont
au final conservatives vis-à-vis de l’ensemble de ces effets qui ne peuvent qu’augmenter le
signal 5.
4. Notons cependant qu’ils peuvent, si la résolution en énergie de l’instrument le permet, constituer une
alternative préférable pour la détection sans ambiguïté d’un signal matière noire (la sagesse populaire voulant
que les processus astrophysiques ne donnent pas de raies, voir cependant Aharonian et al. 2012).
5. Nous ne considérons pas non plus les effets de type Sommerfeld enhancement (Hisano et al. 2004, 2005)
qui peuvent accroître l’annihilation pour certaines valeurs de masse et de vitesse des particules s’annihilant.
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2.2 Les galaxies naines sphéroïdales (dSphs)
Les galaxies naines sphéroïdales, notées dSphs dans la suite, font partie des objets dont le
contenu en matière noire par rapport au contenu baryonique est le plus élevé (∼ 10-100). Elles
contiennent par ailleurs peu de gaz et seulement de vieilles étoiles (créées il y a ∼ 10 Gyr ou
plus). Ces étoiles sont pauvres en métaux et ont une faible luminosité de surface. En raison
de ces propriétés, aucun signal γ astrophysique significatif n’est attendu de ces objets. Ils
constituent donc des cibles parfaites pour la recherche de matière noire.
Si plus d’une vingtaine de dSphs ont été détectées à ce jour 6, nous nous restreindrons ici à
l’étude des huit dSphs dites classiques (celles détectées avant le Sloan Digital Sky Survey en
2005). Leurs caractéristiques sont obtenues par l’étude de leur contenu en étoiles. En particu-
lier, leur masse est estimée à partir de la dispersion des vitesses des étoiles qui les composent
(comme nous allons le décrire ci-dessous) ; elle est de l’ordre de 107–109 M. Nous renvoyons
le lecteur à Mateo (1998) et Walker (2013) pour des articles de revue sur ces objets. L’analyse
présentée ci-dessous est tirée de Walker et al. (2011) et Charbonnier et al. (2011).
2.2.1 Méthode de Jeans pour les profils
Les études cinématiques des composantes stellaires des dSphs ont montré que ces systèmes
ne sont pas en rotation. En supposant l’équilibre du viriel, il est possible de relier le potentiel
gravitationnel interne à la dynamique des étoiles (dans ce potentiel). L’équation de Jeans (qui
donne explicitement ce lien) est obtenue comme suit (Binney et Tremaine 2008) :
– prendre l’équation de Boltzmann sans collision pour la densité d’étoiles dans l’espace
des phases à six dimensions ;
– supposer l’état stationnaire et la symétrie sphérique ;
– calculer et combiner les premiers moments de cette équation.
Au final, un lien entre le profil de masse M(r) du halo de matière noire et (les moments de) la
fonction de distribution des étoiles est obtenu :
1
ν
d
dr
(νv¯2r ) + 2
β(r)v¯2r
r
= −GM(r)
r2
, (2.6)
où ν(r), v¯2r (r) et βr ≡ β(r) ≡ 1 − v¯2θ/v¯2r décrivent respectivement la densité spatiale (3D), la
dispersion des vitesses radiales et une anisotropie orbitale de la composante stellaire.
En pratique, nous avons seulement accès à la densité et à la dispersion des vitesses projetées
sur le ciel, qui sont reliées aux précédentes quantités par (R représente la distance entre le
centre de l’objet et la ligne de visée)
I(R) = 2
∫ ∞
R
ν(r)
rdr√
r2 − R2
et σ2p(R) =
2
I(R)
∫ ∞
R
(
1 − βr R
2
r2
) νv¯2r r√
r2 − R2
dr. (2.7)
Notons que la dispersion de vitesse projetée ne donne aucune information sur l’anisotropie
β(r) et nous faisons donc l’hypothèse standard que celle-ci est constante. Dans ce cas, la
6. Le nombre de dSphs détectées dans notre Galaxie est inférieur au nombre prédit dans les simulations
numériques. Ceci vient soit d’un problème avec le modèle ΛCDM, soit de la modélisation incomplète de la
physique de la formation de ces objets (rétroaction des baryons sur la matière noire).
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solution de l’équation de Jeans (2.6) est donnée par (voir, p. ex., Mamon et Łokas 2005)
νv¯2r = Gr
−2βr
∫ ∞
r
s2βr−2ν(s)M(s)ds. (2.8)
C’est cette équation qui est utilisée pour ajuster les dispersions des vitesses observées. Nous
devons cependant (i) fixer le profil de densité des étoiles et (ii) choisir une description de celui
de la matière noire (les paramètres de ce profil seront à fixer à l’aide de l’équation de Jeans) :
Densité stellaire I(r) Les profils de Plummer (1911), King (1962) et/ou Sersic (1968) sont
généralement utilisés. Dans cette étude, nous retiendrons le profil de Plummer,
I(R) =
L
pir2h
1
[1 + R2/r2h]
2
, (2.9)
qui a seulement deux paramètres libres, la luminosité totale L et le rayon de demi-
lumière projeté rh. Ce profil a l’avantage de conduire à une forme simple (analytique)
pour la densité dé-projetée donnée par (Binney et Tremaine 2008)
ν(r) = −1
pi
∫ ∞
r
dI
dR
dR√
R2 − r2
=
3L
4pir3h
1
[1 + r2/r2h]
5/2
. (2.10)
L’équation (2.8) montre que la valeur de L ne joue aucun rôle. Les valeurs de rh sont
tirées de Walker et al. (2009). Notons que dans notre analyse, nous avons testé d’autres
pentes que celles données par le profil de Plummer (pente interne et externe) et montré
que les résultats ne dépendaient pas de ce choix.
Profil de matière noire Nous utilisons un modèle (α, β, γ) généralisé de Hernquist — aussi
appelé Zhao — (Hernquist 1990; Dehnen 1993; Zhao 1996) :
ρ(r) = ρs
( r
rs
)−γ[
1 +
( r
rs
)α] γ−βα
. (2.11)
Dans ce profil, le paramètre α contrôle la zone de transition entre la pente interne γ et
la pente externe β, rs est un rayon caractéristique et ρs la normalisation. Des profils plus
complexes pourraient être utilisés (notamment une coupure exponentielle pour simuler
les effets de marée pouvant tronquer les profils). Cependant, notre analyse montre que
la pente externe est peu contrainte et n’est pas un paramètre crucial pour le calcul.
La figure 2.3 montre le profil de dispersion de vitesse projetée mesuré 〈Vˆ2〉1/2(R) pour
les huit dSphs classiques analysées. Les trois courbes (noire, bleue et rouge) correspondent
au modèle théorique associé au meilleur ajustement du profil de matière noire utilisant la
méthode de Jeans décrite ci-dessus. Cette figure illustre que la pente interne ne peut pas être
contrainte par une telle analyse (le facteur J dépend fortement de cette pente). Dans la suite
de notre étude, nous avons supposé que ce paramètre γ était libre de prendre n’importe quelle
valeur entre zéro et un, et nous avons utilisé une analyse fondée sur une technique MCMC
(voir p. 19) pour obtenir la valeur la plus probable de J ainsi que son erreur.
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Figure 2.3: Profils de dispersion de vitesse pour les huit dSphs classiques en fonction du rayon au
centre de la dSph pour les données (symboles) et les modèles (traits). Les trois modèles correspondent
respectivement au meilleur ajustement pour un profil de matière noire de pente interne (paramètre γ)
laissée libre (en noir), fixée à zéro (en bleu) ou fixée à un (en rouge). Tiré de Charbonnier et al. (2011).
2.2.2 Meilleures cibles et niveaux de confiance sur J
Facteur d’amplification dû aux sous-structures Comme souligné plus haut, une ques-
tion importante pour la recherche indirecte de matière noire est de savoir si les signaux sont
amplifiés par la présence de sous-structures de matière noire à l’intérieur de chaque struc-
ture. Pour répondre à cette question, nous avons pris des masses et profils de matière noire
Figure 2.4: Facteur d’amplification en fonction de l’angle d’intégration αint × (d/100 kpc) pour des
profils de sous-structures qui suivent le profil lisse de matière noire pour des dSphs typiques à d =
100 kpc (traits) ou d = 10 kpc (symboles). Tiré de Charbonnier et al. (2011).
représentatifs de ces objets ainsi qu’une distribution des sous-structures issue des simulations
numériques à N-corps (voir ann. A.3 pour le détail du calcul). Le résultat représenté sur la
fig. 2.4 nous permet de conclure qu’aucune amplification n’est attendue (ou au mieux un fac-
teur deux) pour les dSphs (ce n’est pas le cas pour les amas de galaxies, voir p. 44). Nous
négligeons cet effet dans la suite et ne considérons que le profil lisse et le signal associé pour
mener notre analyse de Jeans.
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PDF des paramètres du profil de matière noire L’utilisation d’une analyse MCMC sur
la cinématique des dSphs — équation (2.11) — permet de contraindre les paramètres du profil
de matière noire. En particulier, les chaînes du MCMC donnent accès à la PDF de ces para-
mètres et à leurs corrélations, comme l’illustre la fig. 2.5. La corrélation entre ρs et rs provient
Figure 2.5: Distributions jointes et marginalisées des paramètres du profil de matière noire. Les dis-
tributions 2D hors-diagonale mettent en évidence les corrélations entre les paramètres, alors que les
distributions 1D sur la diagonale correspondent aux PDF marginalisées des paramètres (qui inclut la
marginalisation sur le paramètre d’anisotropie de vitesse). Tiré de Charbonnier et al. (2011).
du fait que la masse contenue dans une centaine de parsec est bien contrainte et il est possible
de montrer que log(ρs) + γ log(rs) ≈ constant. Pour le reste, le faible nombre de données dans
les zones les plus internes et les plus externes des dSphs (voir fig. 2.3) implique (i) une pente
externe β sans contrainte et (ii) des pentes α (transition) et γ (interne) peu contraintes.
Angle optimal d’intégration Pour une expérience de détection indirecte, il existe un com-
promis à trouver entre la maximisation du signal (en présence de fond) et la minimisation des
incertitudes sur le paramètre J. Nous avons pu mettre en évidence l’existence d’un angle d’in-
tégration optimal pour lequel les incertitudes sur J sont minimales. Pour obtenir ce résultat,
rappelons que l’analyse MCMC donne accès à la PDF des paramètres du profil de matière
noire. Le facteur J dépendant de ces paramètres via l’équation (2.2), il est donc possible de
37
reconstruire, pour n’importe quel angle d’intégration αint, la PDF de J(αint). À partir de celle-
ci, nous avons accès à sa médiane et à ses niveaux de confiance. C’est ce qui est représenté
sur la fig. 2.6, où nous avons fixé la pente interne du profil de matière noire à trois valeurs
Figure 2.6: Valeur médiane (traits pleins avec symboles) de J et contours à 95% de niveau de confiance
(tirets) pour trois analyses différentes de Carina à γ (pente interne du profil de matière noire) fixée. La
flèche indique la position αc = 2rh/d. Tiré de Walker et al. (2011).
différentes. On y voit clairement un angle privilégié où l’erreur sur J est minimale : cet angle
correspond à αint = αc ∼ 2rh/d (deux fois le rayon de demi-lumière divisé par la distance à
l’objet). De plus, cette analyse nous montre que ne pas connaître précisément la pente n’a pas
d’incidence forte sur le résultat (si γ ∈ [0− 1]) : nous pouvons mettre des contraintes robustes
sur J dans les dSphs malgré notre méconnaissance de γ.
Contraste avec le fond diffus galactique de matière noire Les incertitudes sur J sont
illustrées différemment sur les deux panneaux de la fig. 2.7 qui sont calculés pour un angle
αint fixé (supposant 0 ≤ γ ≤ 1). Ces figures montrent, en fonction de l’angle avec le centre
Figure 2.7: Facteur J en fonction de l’angle au centre de la Galaxie pour les dSphs (symboles) et le
halo galactique (halo lisse en trait bleu, sous-structures en rouge, total en noir). Les angles d’intégration
sont respectivement 0,1◦ à gauche et 1◦ à droite. Tiré de Charbonnier et al. (2011).
galactique, le facteur J pour la valeur médiane et niveaux de confiance des dSphs (symboles
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et barres d’erreurs) et pour le halo de matière noire de la Galaxie (trait continu noir). Sur le
panneau de gauche, αint = 0,1◦ (résolution instrumentale typique des instruments actuels), on
voit que le centre galactique surpasse, comme attendu, toutes les dSphs, mais aussi que le
signal issu des dSphs est suffisamment fort pour ne pas être noyé par la contribution du halo
de la Galaxie. Sur le panneau de droite où αint ∼ 1◦, on s’aperçoit que le contraste devient
quasiment nul 7. Pour un instrument qui aurait une telle résolution angulaire, chercher un
signal dans les dSphs n’est sans doute pas une bonne stratégie.
Limites d’exclusion Prenant en compte le spectre d’annihilation de Bergström et al. (1998)
représenté sur la fig. 2.2 (voir p. 32) et mettant à profit l’équation (2.4), nous pouvons extraire
une limite d’exclusion pour nos meilleurs candidats dSphs dans le plan 〈σv〉 − mχ. Le résul-
tat est représenté sur la fig. 2.8 pour laquelle nous avons utilisé (i) les angles d’intégration
optimaux pour UMi et Leo II et (ii) des réponses réalistes pour Fermi-LAT et CTA (c’est-
à-dire avec une résolution angulaire qui dépend de l’énergie et la sensibilité estimée de ces
instruments). Nous renvoyons le lecteur à Charbonnier et al. (2011) pour une description plus
Figure 2.8: Limite d’exclusion dans le plan 〈σv〉 − mχ estimée pour CTA (100 hr) et Fermi-LAT (5
ans) pour le meilleur candidat UMi (valeur médiane : trait plein ; niveau de confiance à 95% : bande
colorée) et Leo II (valeur médiane : trait pointillé). Les symboles grisés correspondent à des modèles
du MSSM qui sont en accord avec la densité relique WMAP-3 à 3σ. Tiré de Charbonnier et al. (2011).
détaillée. Il est important de noter que même avec les objets les plus prometteurs, nous confir-
mons qu’il est difficile d’atteindre la limite canonique donnée par 〈σv〉 = 3 × 10−26 cm3 s−1
(limite permettant de retrouver la bonne densité relique de matière noire dans l’Univers, Jung-
man et al. 1996) 8. Le point fort de cette analyse est d’avoir pu fournir (avec des hypothèses
minimales sur les profils de matière noire) la meilleure estimation des facteurs J et de leurs
incertitudes.
7. Alors que les contributions galactiques évoluent en α2int, celles pour les dSphs changent peu (les zones
internes de la dSph contribuant le plus au signal sont déjà comprises dans un angle d’intégration de 0,1◦.
8. Les nouvelles données Planck (Planck collaboration et al. 2013) qui donnent ΛCDM légèrement différent
ou les dernières contraintes LHC sur les modèles SUSY ne changent en rien ces conclusions.
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2.2.3 Résumé et perspectives pour les dSphs
Nous avons étudié la détectabilité des dSphs classiques par les observatoires γ (présents et
futurs). L’originalité de notre analyse réside dans le fait que (i) nous avons pris en compte la
taille angulaire des dSphs (et non pas considéré les dSphs comme des sources pnctuelles) ;
(ii) nous déduisons les profils de matière noire et les facteurs J directement à partir des don-
nées photométriques et cinématiques avec des hypothèses minimales ; (iii) nous utilisons un
MCMC pour obtenir les facteurs J et leurs incertitudes ; (iv) tous nos résultats sont validés par
l’utilisation de données simulées. La table 2.1 récapitule les propriétés des dSphs et le facteur
J obtenu (avec leurs incertitudes). Les conclusions de notre étude sont les suivantes :
Table 2.1: Propriété des dSphs (Mateo 1998) ordonnées par distance croissante : nom, longitude, lati-
tude, distance, rayon de lumière 2rh et angle critique αc ≈ 2rh/d (voir Walker et al. 2011). Les autres
colonnes donnent la valeur médiane (et niveau de confiance 68% et 95%) pour M300 et log10[J(αint)]
pour l’analyse utilisant le prior 0 ≤ γprior ≤ 1.
dSph long. lat. d 2rh αc M300 log10[J(0,01
◦)] log10[J(0,1◦)] log10[J(αc)]
[deg] [deg] [kpc] [kpc] [deg] [107 M] [M2 kpc−5]
Ursa Minor 105,0 +44,8 66 0,56 0,49 1,54+0,18(+0,33)−0,21(−0,42) 10,5
+0,8(+1,5)
−0,6(−1,2) 11,7
+0,5(+0,8)
−0,3(−0,6) 12,0
+0,3(+0,5)
−0,1(−0,2)
Sculptor 287,5 -83,2 79 0,52 0,38 1,34+0,12(+0,23)−0,13(−0,23) 10,0
+0,5(+0,9)
−0,5(−0,8) 11,3
+0,2(+0,4)
−0,2(−0,3) 11,7
+0,1(+0,2)
−0,1(−0,1)
Draco 86,4 +34,7 82 0,40 0,28 1,22+0,15(+0,28)−0,14(−0,28) 9,8
+0,5(+0,9)
−0,5(−0,8) 11,2
+0,2(+0,4)
−0,2(−0,3) 11,6
+0,1(+0,2)
−0,1(−0,2)
Sextans 243,5 +42,3 86 1,36 0,91 0,61+0,38(+0,96)−0,31(−0,43) 9,4
+1,7(+2,9)
−1,2(−1,8) 10,7
+1,1(+1,9)
−0,8(−1,1) 11,1
+0,7(+1,5)
−0,4(−0,6)
Carina 260,1 -22,2 101 0,48 0,27 0,59+0,10(+0,60)−0,07(−0,14) 9,3
+0,3(+0,8)
−0,4(−0,8) 10,5
+0,2(+0,4)
−0,1(−0,2) 10,9
+0,1(+0,1)
−0,1(−0,1)
Fornax 237,1 -65,7 138 1,34 0,56 1,01+0,30(+0,60)−0,17(−0,28) 9,5
+0,5(+1,1)
−0,5(−0,8) 10,8
+0,2(+0,5)
−0,2(−0,3) 10,5
+0,3(+0,7)
−0,2(−0,4)
LeoII 220,2 +67,2 205 0,30 0,08 0,94+0,26(+0,50)−0,18(−0,29) 11,6
+0,8(+1,7)
−0,8(−1,5) 11,7
+0,7(+1,6)
−0,6(−0,9) 11,7
+0,7(+1,6)
−0,6(−0,9)
LeoI 226,0 +49,1 250 0,50 0,11 1,22+0,24(+2,52)−0,21(−0,36) 9,7
+0,3(+1,0)
−0,2(−0,5) 10,7
+0,1(+0,3)
−0,1(−0,2) 10,7
+0,1(+0,3)
−0,1(−0,2)
1. les sous-structures de matière noire dans les dSphs n’amplifient pas le signal ;
2. l’approximation ‘source ponctuelle’ (souvent utilisée dans la littérature) peut conduire à
une surestimation d’un ordre de grandeur des limites pouvant être mises par un détecteur
de type CTA. Dans le cas d’un profil de matière noire de type cœur (plat au centre), elle
peut aussi influer sur la sensibilité estimée de Fermi-LAT ;
3. aucun profil de matière noire ne peut être exclu par les données actuelles : si l’utilisation
de données simulées montre que l’analyse de Jeans n’est pas fiable pour des profils très
piqués (γ = 1.5), supposer que la pente interne est comprise dans l’intervalle 0 ≤ γ ≤ 1
suffit à donner des limites robustes et non-biaisées sur le facteur J ;
4. il existe un angle optimal αc = 2rh/d (avec rh le rayon de demi-lumière et d la distance
à l’objet) pour lequel les incertitudes sur J sont minimales ;
5. les meilleures cibles dSphs ne sont pas toujours les plus proches, comme on pourrait le
croire naïvement : un bon candidat doit combiner une grande masse, être proche mais
pas trop (sa taille angulaire doit être . 1◦) et aussi avoir un facteur J bien contraint. Ces
critères conduisent à trois catégories : les dSphs bien contraintes et lumineuses (Ursa
Minor, Sculptor et Draco), bien contraintes mais moins lumineuses (Carina, Fornax et
Leo I), et celles mal contraintes (Sextans et Leo II). En particulier, nous ne pouvons pas
complètement exclure Leo II comme cible intéressante puisque sa valeur médiane est
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plus grande que celle de UMi. Cependant de nouvelles et meilleures données cinéma-
tiques sont nécessaires pour réduire les barres d’erreur sur J et confirmer son statut ;
6. pour une masse de candidat matière noire .700 GeV, les observations Fermi-LAT (inté-
grées sur la durée de la mission) ont la meilleure sensibilité, alors qu’au-dessus de cette
masse, le télescope Cherenkov CTA donne de meilleures limites.
Les perspectives de détection restent sombres à mon sens. En effet, la sensibilité à la ma-
tière noire dans ces objets reste à la limite, voire est plusieurs ordres de grandeur au-dessus
(pour CTA) de ce qu’il faudrait atteindre pour exclure des modèles de nouvelle physique.
Pour améliorer ces limites, il faut supposer un spectre d’annihilation plus dur ou espérer une
augmentation significative de ce signal, ce qui semble moins naturel. Malgré tout, il n’est pas
inintéressant de continuer à améliorer les contraintes que l’on peut mettre sur les facteurs J
pour améliorer et renforcer les limites d’exclusion. Pour cela, il y a trois possibilités : soit
améliorer les mesures de dispersion de vitesse (en particulier, améliorer les mesures de Leo
II est nécessaire), soit essayer de combiner les contraintes de l’ensemble des objets observés,
soit trouver des candidats dSphs plus proches.
Le premier point est entre les mains de la communauté astrophysique, qui est au cœur
des demandes de temps télescope pour obtenir des observations plus profondes. La seconde
option a été mise en œuvre par exemple dans le cadre des analyses Fermi-LAT : les meilleures
limites sont dominées par la contribution des objets les plus brillants et les mieux contraints.
Le gain obtenu en combinant les dSphs reste assez marginal (Ackermann et al. 2011). Le
troisième point est sans doute le plus prometteur. A l’échelle de la dizaine d’années, nous
pouvons espérer que des instruments comme LSST puissent découvrir de nouvelles dSphs et
que certaines soient proches. Dans ce contexte, les galaxies naines sphéroïdales ultra-faibles
ont reçu beaucoup d’attention ces dernières années. Certaines sont à une dizaine de kpc de
nous. Le problème est qu’elles ont très peu d’étoiles et sont difficiles à détecter. Par ailleurs,
la dispersion de vitesse observée est plus petite que dans les dSphs ordinaires et donc les
incertitudes relatives sur cette quantité sont plus grandes. Nous nous attendons donc à avoir
des systématiques et biais plus grands (que pour le cas des dSphs classiques) et donc de
grandes barres d’erreur. Un travail est en cours pour étendre notre analyse à ces objets. Bien
que nous ayons déjà regardé un grand nombre de biais et systématiques possibles (profil de
lumière, anisotropie des vitesses, intervalles choisis pour calculer la dispersion des vitesses
mesurées), nous souhaitons aller plus loin et, par exemple, utiliser des profiles non-shériques
afin d’en quantifier l’effet sur la reconstruction.
2.3 Les amas de galaxies
Suite à notre étude sur les galaxies naines sphéroïdales, nous nous sommes intéressés aux
amas de galaxies, qui sont les plus grandes structures gravitationnellement liées dans l’Uni-
vers. Leur grande distance est contre-balancée par une très grande masse. Ces objets sont des
cibles d’intérêt et elles ont été proposées par Colafrancesco et al. (2006) dans un contexte
d’émission multi-longueur d’onde ; elles ont été étudiées par de nombreux auteurs depuis.
Notre motivation a reposé sur deux aspects :
– j’avais trouvé intéressante l’approche de Cuesta et al. (2011, 2012) qui proposait, à partir
d’une simulation numérique contrainte par les propriétés de l’Univers local (simulations
CLUES), des cartes du ciel complètes en γ (pour un instrument de type Fermi-LAT)
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pour de la matière noire décroissante et pour de la matière noire annihilante. L’intérêt des
simulations n’est plus à démontrer, mais je souhaitais produire de telles cartes utilisant
les catalogues d’objets à notre disposition, incluant dans une version finale les objets
proches (dSphs), notre Galaxie et objets extra-galactiques.
– Vers 2010, les analyses combinées de dSphs ont commencé à voir le jour (afin d’augmen-
ter la sensibilité et améliorer les limites de non-détection). Les amas de galaxies étant
beaucoup plus nombreux, il était naturel de se poser la question de l’intérêt de l’empi-
lement pour ces objets. Ceci présentait un intérêt double puisque l’on pouvait analyser
l’impact de l’empilement mais aussi en profiter pour étudier quelle stratégie d’observa-
tion était la plus prometteuse pour la recherche de matière noire avec CTA.
Pour mener à bien cette étude, nous avons collaboré avec Jim Hinton (à l’University of Lei-
cester) pour la prise en compte de manière réaliste des réponses instrumentales de Fermi-LAT
et CTA (celui-ci ayant développé ces outils pour notre étude sur les dSphs). Nous étions aussi
en discussion depuis quelques temps avec Emmanuel Nezri du LAM à Marseille (impliqué
dans des travaux de simulation pour la matière noire et le rayonnement cosmique) et cette
étude a fourni l’occasion d’une première collaboration. Les deux derniers membres de cette
collaboration sont Céline Combet (co-développeuse de Clumpy fraîchement arrivée au LPSC
et impliquée depuis les premières discussions du projet) et Étienne Pointecouteau de l’IRAP
à Toulouse, expert des amas en X 9. Grâce à ce contact et un peu de chance, nous avons eu en
primeur accès au méta-catalogue d’amas de galaxies en X — le MCXC, plus gros catalogue
de ces objets à ce jour (Piffaretti et al. 2011) — sur lequel Étienne travaillait.
Cette collaboration a été fructueuse puisqu’elle a donné lieu à trois publications : une sur
l’intérêt de la stratégie d’empilement pour un candidat de matière noire instable (Combet et al.
2012), une sur la matière noire annihilante (Nezri et al. 2012) et une sur l’empilement comme
diagnostic du type d’émission détectée (matière noire ou émission astrophysique, Maurin et al.
2012). Dans ce qui suit, nous nous concentrerons uniquement sur la matière noire annihilante.
2.3.1 Profils à partir du méta-catalogue MCXC
La distribution de matière noire au sein des amas n’est pas très bien connue. Malgré les
fortes contraintes mises par les observations X (Pointecouteau et al. 2005; Vikhlinin et al.
2006; Buote et al. 2007; Ettori et al. 2010, 2011) et par les effets de lentille gravitationnelle
faible (Shan et al. 2010; Pastor Mira et al. 2011), la caractérisation des parties les plus centrales
des amas reste une tâche difficile. Le lentillage fort est une bonne alternative, mais les résultats
de différentes études menées sont toujours en discussion (voir par exemple les différentes
conclusions tirées par Limousin et al. 2007; Newman et al. 2011; Morandi et Limousin 2012).
Les précédentes études d’annihilation ont été fondées sur des profils de type NFW (Navarro,
Frenk & White 1997) ou Einasto (p. ex., Merritt et al. 2006) reposant sur les observations X
des 106 objets du catalogue HIFLUGCS (Reiprich et Böhringer 2002; Chen et al. 2007). Les
meilleures cibles trouvées sont généralement les amas de Fornax, Coma ou Persée (Jeltema
et al. 2009; Pinzke et al. 2011) pour lesquelles la non-détection de signal par Fermi-LAT et
HESS a permis de mettre des contraintes sur la section efficace d’annihilation (Ackermann
et al. 2010c; Yuan et al. 2010; Ando et Nagai 2012; Abramowski et al. 2012; Han et al. 2012).
9. J’avais croisé Étienne au détour d’une imprimante à Saclay il y a dix ans, un soir où nous étions tous
deux en train de boucler nos dossiers pour tenter d’être recrutés au CNRS et ne l’avais pas revu depuis. Cette
information est sans intérêt, mais bon, cette HDR aussi.
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Notons que des approches fondées sur des simulations numériques ont aussi été utilisées pour
estimer les profils de matière noire (Cuesta et al. 2011; Gao et al. 2012a).
Dans notre étude, nous avons utilisé le méta-catalogue MCXC (Piffaretti et al. 2011) qui
contient 1743 amas de galaxies détectés en X et assemblés à partir de catalogues publics
(principalement du catalogue ROSAT). Le fait que ce catalogue contienne ∼ 17 fois plus
d’objets que HIFLUGCS rend possible une étude statistique. Pour calculer le flux γ attendu
dans chaque objet, nous procédons de la façon suivante :
1. Nous supposons un profil universel de type NFW (Navarro, Frenk & White 1997)
ρ(r) =
ρs(
r
rs
) (
1 + rrs
)2 . (2.12)
où rs (rayon d’échelle) et ρs (normalisation) sont à déterminer pour chaque amas 10.
2. La plupart des contraintes observationnelles et des prévisions sont exprimées en terme
de ∆ = 500 ou ∆ = 200. Par exemple, M∆ est définie comme la masse dans un rayon
R∆ pour lequel la densité moyenne atteint ∆ fois la densité critique de l’Univers (à un
redshift donné). Le MCXC fournit pour chaque halo les quantités homogénéisées pour
∆ = 500, par exemple la luminosité L500, la masse totale M500, le rayon R500 (à partir
d’observations dans la bande [0,1–2,4] keV).
3. Pour passer de M500 du MCXC à rs et ρs pour un profil NFW, il faut une relation dite de
masse-concentration, c’est-à-dire une relation permettant de passer de M∆ à c∆ ≡ R∆/r−2
(où r−2 est la position pour laquelle la pente du profil est -2 ; pour NFW r−2 = rs). Cette
relation est contrainte observationnellement à l’échelle des amas (Pointecouteau et al.
2005; Buote et al. 2007; Ettori et al. 2010). Les simulations numériques montrent par
ailleurs que la concentration dépend de l’époque de formation de l’amas (Bullock et al.
2001; Dolag et al. 2004; Duffy et al. 2008; Klypin et al. 2011). Pour notre étude, nous
avons pris la relation donnée par Duffy et al. (2008).
Au final, pour chaque amas, nous avons rs = R500/c500 et ρs à partir de la mesure de la masse 11.
2.3.2 Intérêt d’une stratégie d’empilement ?
Je résume dans cette section les principaux résultats que nous avons obtenus sur l’étude des
amas de galaxies. La figure 2.9 montre le signal typique attendu (symboles ‘+’) en fonction
de l’angle de l’amas par rapport au centre de la Galaxie, ainsi que la contribution du halo de
matière noire de la Galaxie (trait continu noir). Comme on le voit, la plupart des objets du
MCXC sont faiblement lumineux. Une stratégie d’empilement est intéressante si et seulement
si la pente de la distribution log N − log J est plus faible que −1. Dans ce cas, la luminosité
totale (ensemble des objets) dans une décade en J donnée est constante (pente de −1), ou
augmente (pente < −1) quand J diminue, assurant que la luminosité totale (tous les objets
au-delà de J) augmente quand J diminue.
10. Notons qu’un profil devenant asymptotiquement plat vers le centre tend à être favorisé par les simulations
haute résolution récentes (Navarro et al. 2004; Merritt et al. 2006; Springel et al. 2008; Martizzi et al. 2012)
et aussi par les observations de galaxies (Chemin et al. 2011). Ces profils de type Einasto donnent en pratique
légèrement plus de flux pour une masse d’objet donnée, de telle sorte que notre calcul est conservatif.
11. Pour le halo galactique (qui produit un signal d’avant-plan) nous choisirons un profil de type Einasto
(Springel et al. 2008) avec une densité de matière noire locale ρ =0,3 GeV cm−3.
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Figure 2.9: Facteur J pour les amas de galaxies du MCXC (symboles ‘+’) en fonction de leur angle
vis-à-vis du centre galactique, comparé au fond galactique (composante lisse de matière noire en tirets
bleus, sous-structures en pointillés rouges, voir app. A.3) pour αint =0,1◦. Les 10 amas les plus brillants
sont identifiés par des symboles colorés. Les carrés jaunes correspondent à une limite inférieure sur le
signal extra-galactique calculée à partir des amas du MCXC (voir §2.1). Tiré de Nezri et al. (2012).
Stratégie d’empilement : propriété du log N − log J La distribution des log N − log J
est représentée sur la fig. 2.10. Notons d’abord que le pic de la distribution vient du fait que le
MCXC n’est ni complet ni uniforme à grand redshift (il manque donc des objets à faible lumi-
nosité). Les deux courbes mettent l’accent sur l’importance des sous-structures : la pente vaut
−1 sans leur contribution et −2 si elle est prise en compte (cette pente dépend aussi de l’angle
d’intégration, voir Nezri et al. 2012). La présence de sous-structures rend envisageable une
stratégie d’empilement. En effet, quand on descend d’une décade en luminosité, il y a cent fois
plus d’objets, donc dix fois plus de signal. Notons aussi (non montré), que si l’on s’intéresse à
l’angle d’intégration pour lequel 80% du signal est inclus, la distribution de ces angles (pour
Figure 2.10: Distribution log10 N − log10 J(αint) pour l’ensemble des objets du MCXC en prenant en
compte (ou pas) l’effet des sous-structures avec αint =0,1◦. Tiré de Nezri et al. (2012).
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le MCXC) passe de ∼ 0,03◦ sans sous-structures à ∼ 0,15◦ avec les sous-structures. Ceci est
aussi plus favorable pour maximiser le rapport signal sur bruit des observatoires actuels dont
la résolution angulaire est au mieux de ∼ 0,1◦.
Facteur d’amplification (sous-structures) et impact sur la stratégie d’empilement
En accord avec l’analyse fondée sur des simulations numériques N-corps de Gao et al. (2012a),
nous constatons que l’amplification du signal (due aux sous-structures) pour les amas de ga-
laxies est plus grande que celle pour les objets moins massifs, tels les dSphs. Ces dernières
ont un facteur . 2, alors que nous obtenons (voir plus bas) ∼ 10 − 20 pour les amas de ga-
laxies 12. La description de ces sous-structures est entachée de nombreuses incertitudes : (i) la
masse des plus petits proto-halos dépend des détails du candidat matière noire (Green et al.
2005; Profumo et al. 2006; Bringmann 2009; Gondolo et al. 2012) ; (ii) la distribution spatiale
des sous-structures est sans doute moins concentrée que la distribution lisse (Springel et al.
2008; Gao et al. 2012b) ; (iii) la pente de la distribution en masse αM est mal connue ; (iv) la
relation masse-concentration doit être extrapolée pour les petites masses 13. Nous avons testé
les configurations suivantes pour les sous-structures (fondé sur les résultats de la simulation
Phoenix, Gao et al. 2012b), dénotées comme suit sur la fig. 2.11 :
Figure 2.11: À gauche : distribution des facteurs d’amplification pour différentes configurations de
sous-structures pour l’ensemble des objets du MCXC. À droite : idem, mais pour la distribution
log10 N − log10 J(αint). Tiré de Nezri et al. (2012).
1. Reference : distribution spatiale des sous-structures dP/dV suivant le halo lisse ;
2. dP/dV : distrib. spatiale des grumeaux de la simu. Phoenix (ne suit pas le halo lisse) ;
3. dP/dV + αM : idem (1) mais pente αM de dP/dM égale 1,98 (au lieu de 1,9) ;
4. dP/dV + αM + f : idem (2) mais fraction de sous-structures f = 0,3 (au lieu de 0,1).
5. dP/dV +αM+ f et ENS01 ou G12 : idem (3) plus relation masse-concentration (c∆−M∆)
tirée de Eke et al. (2001) ou Giocoli et al. (2012) au lieu de Bullock et al. (2001).
12. Une des raisons de cette différence est que les dSphs sont moins massives que les amas, alors que la masse
minimale des sous-structures reste la même, quel que soit l’objet. Comme chaque décade de masse contribue à
peu près également au signal, un intervalle de masse plus faible implique une contribution globale plus faible.
13. Les simulations numériques ont une résolution en masse limitée, qui est, pour les amas de galaxies, de
∼ 1010M (Wechsler et al. 2002, 2006; Zhao et al. 2003, 2009; Neto et al. 2007; Gao et al. 2011, 2008; Macciò
et al. 2008; Giocoli et al. 2010; Muñoz-Cuartas et al. 2011; Klypin et al. 2011).
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Sans rentrer dans les détails, nous voyons que les paramètres majeurs, par ordre d’importance
sont la pente de la distribution en masse αM, la masse minimale des sous-structures, et la
concentration. Ces paramètres peuvent faire varier l’accroissement du signal par plus d’un
facteur dix par rapport à notre choix de référence (fig. 2.11, à gauche). Par ailleurs, on s’aper-
çoit que les modifications apportées tendent à rendre la pente plus raide (fig. 2.11, à droite)
et donc à rendre plus favorable la stratégie d’empilement. Pour la suite, notre modèle de réfé-
rence conduit à des conclusions conservatives vis-à-vis de l’intensité du signal et de l’intérêt
de l’empilement.
Bénéfice réel de la stratégie d’empilement En pratique, les instruments sont générale-
ment limités par les fonds (fonds instrumentaux ou fonds astrophysiques comme les sources
et le diffus). Pour apprécier l’intérêt d’une stratégie d’empilement, il ne suffit donc pas de re-
garder le signal cumulé. Il faut plutôt évaluer l’évolution du rapport signal sur bruit avec l’em-
pilement. En supposant que le fond est constant sur la taille de l’amas, le bruit devient donc
proportionnel à l’angle d’intégration au carré et le rapport S/N est proportionnel à J/
√
(α2).
Pour N objets, la somme de ces rapports est montrée sur la fig. 2.12 (pour plusieurs angles
d’intégration αint). Le pic dans ces courbes indique le nombre optimal de sources à empiler
Figure 2.12: À gauche :
∑
i Ji(> J)/αint
√
N (proportionnelle à la cumulative du rapport S/N) pour
différents angles d’intégration (instrument avec une PSF parfaite). À droite : facteur d’amélioration de
la stratégie d’empilement (calculé pour α80% pour chaque objet) et nombre optimal de sources pour
différentes PSF. Tiré de Nezri et al. (2012).
dans ce régime (limité par le fond) correspondant à 1224, 713 et 21 sources pour αint de 0,05◦,
0,1◦ et 0,5◦ respectivement (figure de gauche). Ces nombres peuvent être optimisés en prenant
un angle d’intégration variable par source qui optimise le rapport S/N par source (par exemple
en utilisant α80%, l’angle qui contient 80% de la luminosité de la source). Malheureusement,
ces conclusions ne sont valables que pour un instrument avec une réponse angulaire parfaite.
Comme le montre la figure de droite, abandonner cette hypothèse devient très vite un facteur
limitant pour des PSF (Point Spread Function) approchant le degré. Par ailleurs, le facteur
d’accroissement, comme on le voit dans les deux figures, reste assez faible (∼ 2) dans ce ré-
gime (à comparer avec un facteur 10 − 100 naïvement attendu dans le régime où le bruit de
fond n’était pas considéré).
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Limites de détection Comme pour la section précédente (voir fig. 2.2, p. 32), nous utili-
sons le spectre d’annihilation de Bergström et al. (1998) pour extraire une limite d’exclusion,
puisqu’aucun signal n’est observé. La figure 2.13 montre la sensibilité de Fermi-LAT (cinq
ans) et CTA (mille heures) pour l’empilement optimal du nombre de sources représenté sur la
fig. 2.12 de droite pour une PSF de 0,1◦ (1200 sources), 0,5◦ (90 sources) and 1◦ (17 sources).
La source la plus brillante est Virgo, montrée séparément 14.
Figure 2.13: Limite d’exclusion à 5σ pour Fermi-LAT (cinq ans d’observation) et CTA (mille heures
divisées entre le nombre de sources utilisées pour l’empilement). Le résultat pour la source la plus
brillante du catalogue (Virgo) est comparé au résultat pour l’empilement optimum obtenu pour une
PSF de 0,1◦ (1200 amas), de 0,5◦ (90 amas) et de 1◦ (17 amas) correspondant à la PSF de Fermi-LAT
à 100 MeV. Tiré de Nezri et al. (2012).
Pour des masses de candidat matière noire au-dessous de ∼ 100 GeV, la majorité des pho-
tons émis (voir fig. 2.2) se situe dans une gamme d’énergie où la PSF de Fermi-LAT est pire
qu’un degré. Comme on l’a vu plus haut, l’empilement va principalement ajouter du fond :
cette stratégie est rédhibitoire à ces énergies et mieux vaut ne considérer que l’objet le plus
brillant. Au-dessus de ∼ 100 GeV, la situation s’améliore et l’analyse devient limitée par
le signal, la stratégie d’empilement permettant un gain d’un facteur deux au mieux jusqu’à
∼ 1 TeV pour Fermi-LAT (ceci correspond alors à des photons de 10 GeV pour laquelle la
PSF est de l’ordre de 0,25◦). Dans tous les cas, pour ce calcul complet où la PSF dépend de
l’énergie, nous trouvons qu’il ne sert à rien d’empiler plus de 17 sources pour Fermi-LAT.
Dans le cas de CTA, nous supposons que mille heures seront dédiées à des observations
de type matière noire. Ceci réduit à ∼ 60 heures par source le temps d’observation si l’on
veut empiler le signal de 17 objets, ∼ 12 heures par source pour 90 objets et ∼ 0,8 heure
par source pour 1200 objets. Vu que le temps total est fixé, toute observation de plusieurs
14. Il faut souligner le fait que Fermi-LAT est un instrument qui balaye tout le ciel, et donc chaque source
reçoit la même exposition indépendamment de sa position. Ce n’est pas le cas pour CTA qui aura un faible cycle
utile (nuits sans lune, sans nuages, sans pluie) et qui pointe les objets. Il est alors fondamental de caractériser si
la meilleure stratégie est de pointer le plus longtemps possible l’objet le plus brillant ou de partager ce temps
entre différentes sources.
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sources se fait aux dépends de la source la plus brillante. Dans ce cas, c’est la source la
plus lumineuse qui doit toujours être choisie (voir fig. 2.13). L’intérêt de l’empilement (et du
partage du temps) pourrait quand même présenter un intérêt pour deux raisons : (i) les effets
systématiques qui vont limiter la précision d’un temps d’exposition long n’ont pas été pris en
compte ; (ii) observer plusieurs objets permet de moyenner les incertitudes sur la modélisation
des halos de matière noire.
2.3.3 Résumé et perspectives pour les amas de galaxies
Nous avons étudié la détectabilité des amas de galaxies par les observatoires γ présents et
futurs. L’originalité de notre analyse réside dans le fait que nous avons (i) considéré le cata-
logue X le plus complet et précis à ce jour (MCXC) pour obtenir les profils de matière noire ;
(ii) étudié l’impact de la méconnaissance des sous-structures sur le facteur d’amplification du
signal ; (iii) considéré pour la première fois le bénéfice d’une stratégie d’empilement, qui plus
est dans le cas de réponses instrumentales réalistes. La table 2.2 récapitule les propriétés des
amas de galaxies les plus lumineux, le facteur J obtenu et le contraste par rapport au fond de
matière noire de la Galaxie. Les conclusions obtenues sont les suivantes :
Table 2.2: Les vingts amas de galaxies les plus lumineux du MCXC et leur contraste avec le fond
galactique (calculé pour l’angle φ de l’amas par rapport au centre de la Galaxie, voir fig. 2.9).
Nom Numéro l b φ d log10
(
Mtot
1M
)
α80% log10
[
J(αint)/(M2 kpc−5)
] J(αint)
JGal(αint)
[rang]‡
MCXC [deg] [deg] [deg] [Mpc] − [deg] (0,1◦) (0,5◦) (α80%) (0,1◦) (0,5◦)
Virgo 884 283,8 74,4 86,3 15,4 14,3 3,3 11,1 11,8 12,6 20,7 [2] 4,9 [1]
A426 258 150,6 -13,3 148,0 75 15,1 1,2 10,8 11,5 11,8 21,2 [1] 4,5 [2]
A3526? 915 302,4 21,6 60,1 48,1 14,5 1,2 10,7 11,4 11,7 4,7 [30] 0,9 [17]
NGC 4636 906 297,7 65,5 78,9 13,2 13,3 1,7 10,6 11,4 11,8 6,8 [13] 1,4 [9]
A3627?, 1231 325,3 -7,1 35,4 66 14,6 0,9 10,6 11,3 11,5 1,4 [-] 0,3 [-]
Coma 943 57,2 88,0 88,9 96,2 14,9 0,8 10,6 11,3 11,5 7,7 [10] 1,6 [8]
NGC5813? 1147 359,2 49,8 49,8 21,3 13,6 1,4 10,6 11,3 11,6 2,7 [-] 0,6 [39]
Ophiuchus?, 1304 0,6 9,3 9,3 116, 15,0 0,7 10,6 11,2 11,4 0,1 [-] 0,02[-]
NGC5044? 978 311,2 46,1 62,8 36,9 14,0 1,0 10,5 11,2 11,5 3,6 [-] 0,7 [-]
AWM7 224 146,3 -15,6 143,3 72,1 14,5 0,8 10,5 11,2 11,3 11,5 [3] 2,3 [3]
A1060 689 269,6 26,5 90,4 53,1 14,2 0,9 10,5 11,2 11,4 6,7 [14] 1,3 [11]
Fornax 285 236,7 -53,6 109,0 21,7 13,5 1,2 10,5 11,2 11,5 8,6 [7] 1,6 [7]
A1367 792 235,1 73,0 99,6 89,3 14,6 0,7 10,5 11,1 11,2 6,9 [12] 1,3 [12]
J1324.7-5736?, 990 307,4 5,0 52,8 79,5 14,5 0,7 10,5 11,1 11,3 2,3 [-] 0,4[-]
A0262 158 136,6 -25,1 131,1 68,4 14,3 0,7 10,5 11,1 11,3 9,0 [6] 1,7 [6]
3C129 350 160,5 0,3 160,5 91,7 14,5 0,7 10,4 11,1 11,2 10,2 [4] 1,8 [4]
A2199? 1249 62,9 43,7 70,8 12,4 14,7 0,6 10,4 11,0 11,1 3,5 [-] 0,6 [38]
NGC1550 324 191,0 -31,8 146,5 55,2 14,1 0,8 10,4 11,1 11,2 9,2 [5] 1,7 [5]
A3571? 1048 316,3 28,6 50,6 159,7 14,9 0,5 10,4 11,0 11,0 1,9 [-] 0,3 [-]
2A0335 286 176,3 -35,5 144,8 142,5 14,8 0,5 10,4 11,0 11,0 8,6 [8] 1,4 [10]
‡ Si le rang est plus grand que cinquante, nous écrivons [-].
? Les amas de galaxies faiblement contrastés (par rapport à la Galaxie) sont à éviter.
 Les amas de galaxies près du centre galactique sont à éviter.
1. La présence des sous-structures donne un accroissement moyen d’un facteur dix pour
les amas de galaxies (mais ce facteur peut varier de l’unité à cent selon les modèles de
sous-structures utilisés).
2. L’histogramme log N − log J a une pente de -2 indiquant qu’une stratégie d’empilement
est prometteuse : cette pente dépend de l’impact des sous-structures (plus l’accroisse-
ment du signal est fort, plus une stratégie d’empilement est prometteuse).
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3. L’angle typique d’intégration pour lequel on obtient 80% du signal correspond à∼ 0,15◦,
indiquant que des instruments avec cette résolution sont optimaux pour la recherche de
matière noire dans les amas.
4. La prise en compte du bruit de fond montre que, malheureusement, le bénéfice de l’em-
pilement est plus faible qu’escompté. Par ailleurs, la PSF dégrade ce bénéfice : un gain
d’un facteur deux au maximum est attendu pour Fermi-LAT à haute énergie et pas de
gain à basse énergie (PSF ∼ 1◦) ; aucun gain n’est attendu pour CTA, car la meilleure
stratégie est de tout miser sur l’objet le plus brillant.
Les meilleures cibles trouvées (Virgo, Coma, Fornax, NGC 5813 et Ophiuchus) avaient
déjà été mentionnées dans diverses études (Colafrancesco et al. 2006; Jeltema et al. 2009;
Sánchez-Conde et al. 2011; Pinzke et al. 2011; Gao et al. 2012a; Han et al. 2012), auxquelles
avaient été ajoutées 3C129 et AWM7 identifiées à partir du catalogue HIFLUGCS (Jeltema
et al. 2009; Pinzke et al. 2011; Huang et al. 2012). L’utilisation d’un catalogue plus complet a
permis de trouver d’autres amas intéressants, comme par exemple J0123.6+3315 et J1324.7-
5736 (voir la table 2.2). Par ailleurs, comme pour les dSphs, il est important aussi de considérer
le contraste avec le fond matière noire galactique qui limite encore plus ici les bénéfices de
l’empilement pour des cibles peu contrastées (les cibles Ophiuchus, A 2199, A 3627 (Norma)
et CIZA J1324.7−5736 considérées dans la littérature sont dans ce cas). Au final, les limites
que l’on peut espérer atteindre sur 〈σv〉 sont un ou deux ordres de grandeur moins bonnes
que celles obtenues par les dSphs, sauf à considérer des facteur d’accroissement du signal
irréalistes.
Le principal problème — que nous n’avons pas encore mentionné — avec les amas galaxies
est la présence attendue de fonds astrophysiques. Sont considérés généralement l’émission de
noyaux actifs de galaxies (hôtes de trous noirs super massifs) souvent présents au centre de
l’amas (p. ex., McNamara et Nulsen 2007) ou la présence de particules accélérées dans le
milieu intra amas (p. ex., Markevitch et Vikhlinin 2007; Enßlin et al. 2011; Pinzke et al.
2011). Pour l’instant, aucun signal n’a été observé par les instruments Cherenkov au sol,
ce qui a permis de mettre des contraintes sur une annihilation de matière noire ou sur les
modèles astrophysiques (voir, p. ex., Jeltema et Profumo 2011 : Perseus et Abell 2029 avec
Whipple (Perkins et al. 2006) ; Abell 3667 et 4038 avec Kangaroo (Kiuchi et al. 2009) ; Coma,
Abell 496 et 85 avec HESS (Aharonian et al. 2009a,b). Grâce au satellite Fermi-LAT et son
observation de tout le ciel, 33 amas (resp. 49) ont été analysés dans Ackermann et al. 2010a
(resp. Ando et Nagai 2012). Récemment, une détection a été rapportée par la collaboration
MAGIC dans l’amas de Persée, confirmée par Fermi-LAT (Abdo et al. 2009a) et compatible
avec une émission de la galaxie elliptique géante NGC 1275 située au centre de cet amas
(Aleksic´ et al. 2010, 2012).
Étant donnée la situation actuelle, il est raisonnable d’espérer de nombreuses détections
dans le futur pour les amas de galaxies. Il est donc nécessaire de continuer à raffiner les
modèles. Du point de vue des catalogues, il devrait être possible d’utiliser des catalogues
optiques plus complets, pour aller plus loin vers les basses luminosités. Malheureusement, ces
catalogues ne donnent que peu d’information quant aux profils de matière noire, et il faudra
certainement attendre les résultats de la mission X eROSITA pour aller plus loin (Predehl
et al. 2011). Du point de vue de la modélisation, nous avons vu que le facteur d’accroissement
était un paramètre crucial et il faudra continuer à améliorer la description des sous-structures.
La stratégie d’empilement telle que nous l’avons proposée ne semble malheureusement pas
très prometteuse. Il serait intéressant toutefois de voir ce qu’obtient la collaboration Fermi-
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LAT fondée sur des données réelles utilisant les dernières améliorations de l’analyse et de la
description des fonds (une telle analyse est semble-t-il en cours). Et bien sûr, comme les flux
qui seront mesurés viendront très certainement d’émissions astrophysiques, il sera important
de bien modéliser ces dernières. Ceci fournit un lien naturel avec la première partie de ce
document, à savoir le transport du rayonnement cosmique, qui joue un rôle important dans les
galaxies et amas de galaxies.
2.4 Résumé et perspectives
Signaux et fonds astrophysiques Les fonds astrophysiques sont le problème majeur des
recherches indirectes de matière noire. Il est possible de contourner ce problème par des études
multi-longueur d’onde (Regis et Ullio 2008) et/ou multi-messagers (Pato et al. 2009). Pour les
cibles présentant un fond astrophysique, un diagnostic utile vient du comportement spectral
qui, pour les signaux de type matière noire doivent présenter une coupure nette à la masse du
candidat (Bringmann et al. 2011), alors que les processus astrophysiques produisent généra-
lement des lois de puissance décroissantes avec une pente ∼ 2 − 3. Nous avons aussi proposé
et étudié l’empilement comme moyen de distinguer des signaux d’origine astrophysique et
matière noire (Maurin et al. 2012), mais avec des perspectives peu concluantes.
La problématique des fonds est bien illustrée par la recherche de matière noire vers le centre
galactique : après sa détection par HESS (Aharonian et al. 2004), la collaboration a opté pour
une autre stratégie, observant une région légèrement excentrée par rapport au centre galactique
pour éviter tout fond (Abramowski et al. 2011b). Comme on le voit sur la fig. 2.14, le facteur
J dans une région de 10◦ autour du centre galactique est aussi grand que pour les dSphs,
mais couvre spatialement une surface sur le ciel bien plus grande. Il n’est alors pas étonnant
que la non-observation de signal dans ces régions soit parmi les meilleures limites actuelles
Figure 2.14: Comparaison du facteur J attendu pour les dSphs classiques (symboles avec barres
d’erreurs), les amas de galaxies les plus brillant (‘+’), la contribution galactique (halo lisse et sous-
structures), et la contribution extra-galactique (limite inférieure donnée par les carrés jaunes).
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avec 〈σv〉 > 3 · 10−25 cm3 s−1 pour mχ = 1 TeV (Abramowski et al. 2011b), à comparer au
10−23 cm3 s−1 que nous obtenons sur les dSphs.
Si nous revenons aux deux types de cibles étudiées dans ce manuscrit, au regard de la
valeur du facteur J (voir la fig. 2.14), de la maîtrise de son incertitude, et de l’absence de
fonds astrophysiques dans les dSphs, nous pouvons conclure que les dSphs sont de meilleures
cibles que les amas de galaxies.
Le contraste Nous avons insisté dans nos études sur l’importance (à mon sens souvent
négligée) d’avoir un bon contraste entre le signal venant des objets et la contribution ma-
tière noire galactique, puisque le signal intègre tout ce qu’il y a sur la ligne de visée. Pour la
même raison, la contribution extra-galactique diffuse constitue un autre fond irréductible pour
le contraste. Jusqu’alors, cette contribution avait seulement été évaluée à partir des simula-
tions N-corps (voir, p. ex., la fig. 4 de Pieri et al. 2011). En utilisant le catalogue MCXC, en
moyennant le signal de chaque amas dans chaque intervalle φ et en corrigeant de l’élément
d’angle solide, nous avons pu obtenir pour la première fois une estimation tirée des données
de ce fond Jextra−gal & JGal/5 (carrés jaunes sur la fig. 2.14). Indépendamment de la pertinence
des amas de galaxies comme cibles pour la matière noire, nous voyons donc qu’il est impor-
tant d’étendre l’échantillon d’amas de galaxies pour estimer au mieux cette contribution. En
principe, il est possible d’augmenter le contraste en diminuant l’angle d’intégration 15, mais
la PSF des instruments actuels est au mieux de ∼ 0,1◦, voire 1◦ à basse énergie, ce qui est
insuffisant.
Améliorations possibles Le développement du code Clumpy et les études menées avec
divers collaborateurs m’ont permis d’acquérir une expertise dans le domaine. Pour la suite, à
l’horizon de trois ans, voici les études que je souhaiterais mener :
– comme nous l’avons déjà mentionné, une prochaine étape est de généraliser l’étude des
dSphs aux objets les plus faibles (potentiellement plus proches et avec un facteur J plus
grand). Ce travail est en cours.
– Il faudra prendre en compte dans Clumpy la dispersion existante sur le paramètre de
concentration (qui peut avoir un impact sur les facteurs d’accroissement du signal dans
les structures). Ceci permettra alors d’améliorer les deux points suivants.
– Pour les amas, nous pouvons accroître le nombre d’objets utilisés grâce aux catalogues
optiques afin de mieux estimer le fond extra-galactique et le contraste.
– La recherche en aveugle de sous-structures de matière noire est une question qui peut
être ré-analysée en s’appuyant sur le code Clumpy. Une étude récente de Fermi-LAT a
montré que les contraintes que l’on pouvait obtenir dans ce cadre étaient du même ordre
de grandeur que celles mises sur les amas de galaxies (Ackermann et al. 2012b).
La réalisation de tous ces points permettrait de fournir une image cohérente de l’ensemble
des signaux de matière noire dans l’Univers local. En particulier, alors que les facteurs d’ac-
croissement dans les différents types d’objets font toujours l’objet de discussions, une modé-
lisation unique permettrait de conclure de manière définitive quant aux meilleures cibles.
15. Pour les contributions ayant une faible dépendence en l’angle de visée — fond galactique (loin du centre)
et fond extra-galactique —, le signal évolue en α2int. Pour sa part, le signal d’un amas viens majoritairement de
ses parties les plus centrales : diminuer l’angle d’intégration αint augmente donc le contraste, tant que cet angle
reste typiquement grand que la taille du cœur du signal de l’amas (. 0,05◦).
Conclusions
Contenu et contexte des travaux J’ai présenté dans ce document les études menées sur le
rayonnement cosmique galactique (première partie) et la détection de matière noire indirecte
(seconde partie).
1. Dans le cas du RCG, je me suis intéressé à la composante nucléaire. En se concentrant
sur la phénoménologie du transport, nous avons pu mieux maîtriser les fonds astrophy-
siques et mieux caractériser les incertitudes sur une contribution exotique.
2. Dans le cas des photons γ de haute énergie, je me suis intéressé principalement à une
composante de matière noire (décroissance ou annihilation). L’objectif a été d’identifier
les meilleures cibles parmi les galaxies naines sphéroïdales et amas de galaxies et, pour
ces dernières, de tester une stratégie d’empilement.
Ces études ont été réalisées de la cadre de (petites ou larges) collaborations, avec des théo-
riciens, astrophysiciens et expérimentateurs, dans un cadre national et/ou international. Dans
un certain nombre de cas, ces travaux ont inclus des étudiants de thèse dont j’avais la co-
direction (officieuse ou non-officielle, voir ann. B.3). Dans d’autres cas, des collaborations se
sont créées suite à des ateliers de travail organisés avec le soutien financier de programmes
régionaux, nationaux, ou internationaux (voir ann. B.4). Au cours de ces travaux, plusieurs ou-
tils ont été développés pour répondre aux questions que nous nous posions et, dans la mesure
du possible, ceux-ci ont été rendus publics pour la communauté (voir ann. A).
Perspectives astrophysiques De nombreuses questions astrophysiques restent à résoudre.
Les observations de AMS-02, Fermi-LAT et CTA (à venir) doivent/devront être prises en
compte dans un cadre cohérent (comme le fait le code Galprop aujourd’hui et comme devrait
le faire le code Usine demain). il ne faudra surtout pas oublier les mesures d’anisotropies qui
apportent des informations complémentaires à la mesure des flux 16. Je ne reprendrai pas ici
les quelques perspectives données dans les conclusions respectives des deux chapitres de ce
document. Je voudrais juste souligner que l’application des codes de propagation aux objets
extra-galactiques (galaxies ou amas de galaxies) est un sujet qui m’intéresse pour le futur.
Par ailleurs, comme montré dans Rollinde et al. (2008), le RC joue un rôle crucial pour com-
prendre l’évolution chimique des éléments légers dans le cadre de la formation hiérarchique
des structures. Une meilleure compréhension et modélisation du rôle du RC cosmologique,
à la fois dans les premières structures et en leur périphérie, est une direction de recherche à
développer pour les années à venir.
Perspectives matière noire Ces travaux me permettent probablement d’avoir un certain
recul sur la détection indirecte de matière noire dans la Galaxie (et au-delà) et sur la possi-
16. Voir le manuscrit de thèse à venir (soutenance sept. 2013) de G.Bernard, doctorant de R.Taillet au LAPTh.
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bilité de maîtriser les fonds astrophysiques. À cet égard, j’ai constaté ces dernières années,
une certaine tendance inflationniste à voir la matière noire tous les quatre matins : à partir
des années deux mille, que ce soit l’excès au GeV d’EGRET dans le diffus γ, le 511 keV
d’INTEGRAL/SPI vers le centre galactique, l’excès de positons avec HEAT puis avec PA-
MELA, la découverte de la matière noire avec Fermi-LAT à 10 GeV, puis à 100 GeV, dans
la Galaxie, puis dans les amas, etc., il me semble toujours avoir plus d’auteurs pour penser
l’improbable plutôt que pour se pencher sur des questions d’astrophysique souvent subtiles
et complexes. C’est de bonne guerre, puisque ceci assure un grand nombre de citations (à
défaut d’apporter de nouveaux éléments). Ceci dit, il ne faudrait pas jeter le bébé avec l’eau
du bain : un certain nombre de ces études devait être mené 17. Si je devais faire un rapide tour
de table des perspectives de détection de matière noire dans les différents canaux sur lesquels
j’ai travaillé, voici ce que je dirais :
– Anti-protons : canal peu prometteur puisque les mesures sont en accord avec les données.
Ceci dit, la qualité des données AMS-02 devrait permettre, si une modélisation du flux
standard à la même précision devient disponible, d’améliorer les limites d’exclusion sur
les modèles de nouvelle physique (au mieux d’un facteur dix il me semble). Il faudrait
pour celà être capable d’avoir les sections efficaces de production d’antiprotons (par les
réaction p et He sur H et He) à quelques pourcents, ce qui est une gageure.
– Anti-deutérons : canal très intéressant puisque pas de détection pour l’instant. Le pouvoir
d’exclusion de ce canal est plus fort que celui des anti-protons. Cependant, dans la décade
à venir, nous ne pourrons compter sans doute que sur un facteur dix d’amélioration, étant
données les expériences actuelles. Un facteur cent d’amélioration sera possible le jour où
les instruments atteindront une sensibilité suffisante pour détecter le fond astrophysique
attendu, ce qui fait des anti-deutérons le canal le plus prometteur.
– Positons : à mon sens, c’est le dernier endroit où il faut chercher de la matière noire. Il n’y
a absolument aucune maîtrise du fond standard à cause des inconnues sur de nombreux
paramètres astrophysiques (sources proches, spectres d’injection, diffusion locale).
– Photons de haute énergie : un grand nombre de cibles est possible. Les meilleures sont
sans nul doute les galaxies naines sphéroïdales, mais la région autour du centre galactique
a le plus fort potentiel d’exclusion. Les autres cibles (amas de galaxies, fond diffus ga-
lactique et extra-galactique) semblent moins contraignantes et plus complexes en termes
de fond. Les limites peuvent sans doute gagner un petit facteur par rapport aux limites
actuelles (meilleures analyses, augmentation du temps d’exposition).
Au final, les limites actuelles touchent à peine la zone intéressante pour les modèles de nou-
velle physique. C’est une amélioration par rapport à la situation existante vingt ans auparavant.
Néanmoins, sauf à croire en des facteurs d’augmentation des signaux (plus ou moins naturels)
ou idée géniale (ou oubli de ma part), il me semble que cette génération d’instrument (et peut-
être la prochaine avec CTA) va être trop juste pour espérer mettre au jour la matière noire (ou
tout au moins entamer sérieusement l’espace des paramètres de nouvelle physique).
Malgré ces conclusions peu optimistes, il me semble important, ayant à disposition les
codes Usine (pour le rayonnement cosmique standard) et Clumpy (pour la matière noire), de
creuser la complémentarité de ces codes pour une caractérisation complète des signaux γ dans
les objets où des fonds astrophysiques importants sont attendus. Merci de votre attention.
17. Prenant en compte les faux positifs (équivalant dans sa forme simple au critère de Bonferroni, voir p. ex.
ici), je prédis que la prochaine découverte de matière noire par détection indirecte n’en sera pas une.
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A
vant de rentrer dans les justifications et explications, voici de petites boîtes sur-
prises présentant le contenu de notre mini-boîte à outils. Les références renvoient
vers l’article complet et le site internet où se trouvent les versions publiques. Il n’y
a plus qu’à cliquer !
Maurin et al. (in prep.)
http://lpsc.in2p3.fr/usine
Usine : a package for cosmic-ray propagation studies
Maurin et al. (2013)
http://lpsc.in2p3.fr/cosmic-rays-db
A database of charged cosmic rays
Charbonnier et al. (2012)
http://lpsc.in2p3.fr/clumpy
CLUMPY : a code for γ-ray signals from dark matter structures
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A.1 Le code Usine
Comme discuté dans §1.1, le transport dans la Galaxie s’appuie sur une description phéno-
ménologique. Listons les ingrédients impliqués dans cette équation(ingrédients présents dans
le code Usine) :
1. Espèces du RCG La base de tout code de propagation est une liste d’espèces stables ainsi
que celles dont la durée de demi-vie est de l’ordre du temps de confinement dans la Ga-
laxie (soit quelques dizaines de millions d’années). Il faut donc connaître les propriétés
nucléaires de ces espèces (masse, charge, etc.).
2. Terme source Selon les modèles de propagation étudiés (stationnaire ou non), on peut
grossièrement considérer deux types de sources : (i) les sources ponctuelles caractéri-
sées par une position et une date, et dont le spectre va dépendre de l’espèce, de l’âge
et du type de la source ; (ii) les sources stationnaires caractérisées par une distribution
spatiale et un spectre (par espèce). Ensuite, du point de vue de la physique du RCG, on
séparera plutôt les sources selon leur origine :
Sources astrophysiques Ce sont les espèces accélérées dans des sources standard.
Si l’on considère la composante nucléaire du RCG, une description stationnaire
est généralement suffisante. Par contre, pour les leptons, il faut prendre en compte
la dépendance en temps et considérer des sources ponctuelles, comme les pulsars,
qui contribuent au flux de positons.
Sources exotiques On considère généralement le cas stationnaire où le spectre dé-
pend du modèle de physique des particules (et du candidat matière noire consi-
déré), et où la distribution spatiale est reliée au profil de matière noire dans la
Galaxie.
3. Paramètres de transport Dans le cas le plus général, ces paramètres correspondent à un
tenseur de diffusion (dépendant de l’énergie) et un vecteur de convection, qui peuvent
dépendre de la position et du temps.
4. Interactions Dans les équations de transport, il faut prendre en compte les (i) sections
efficaces inélastiques totales (probabilité de survivre à une interaction) ; (ii) sections
efficaces de production (reliées aux sources secondaires) ; (iii) sections efficaces inélas-
tiques annihilantes et non-annihilantes (p¯ et d¯ peuvent survivre à une interaction inélas-
tique, en perdant de l’énergie) ; (iv) sections efficaces de capture électronique (certains
ions sont alors instables). Mis à part le processus (iii), ces interactions sont dites catas-
trophiques (l’espèce disparaît). Notons que les pertes d’énergie (sans destruction) sont
dominées par les pertes Coulombiennes et par ionisation pour les noyaux, alors que les
interactions dans le champ de rayonnement de la Galaxie sont fondamentales pour les
leptons.
5. Milieu interstellaire et environnement Les distributions du gaz et des champs de rayon-
nement dans toute la Galaxie sont nécessaires pour décrire les interactions.
6. Modèles de propagation Un modèle de propagation est complètement défini par sa géo-
métrie, ses sources, ses paramètres de transport et son environnement.
7. Modèles de modulation solaire L’équation de transport dans la Galaxie permet d’obte-
nir les flux à l’équilibre au voisinage du système solaire. Pour obtenir le flux au niveau
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de la Terre, un modèle de modulation solaire permet de calculer, à partir du flux inter-
stellaire (hors de la cavité solaire), le flux appelé Top of Atmosphere qui permet de se
comparer aux données. Cette dernière étape est aussi décrite par une équation de dif-
fusion pour laquelle l’effet dominant est la perte d’énergie dans le plasma solaire en
expansion adiabatique.
8. Données du RCG Une fois l’équation de transport résolue, il faut comparer les flux cal-
culés (au niveau de la Terre) aux mesures du RCG (voir ann. A.2).
Quelles que soient la géométrie et la méthode de résolution choisies pour l’équation de
transport, les même ingrédients sont nécessaires pour résoudre la propagation. L’idée derrière
le code Usine est de fournir des classes spécifiques pour chacune de ces entrées, afin de fournir
un code modulaire, lisible et adaptable à de nouvelles situations. La liste des classes Usine est
représentée sur la fig. A.1.
Figure A.1: Classes C++ du code Usine organisées selon les huit points discutés dans cette annexe
(voir texte). Les classes grisées sont des classes utilisées par les classes principales. En particulier, pour
les paramètres, les classes TUInitParEntry.h et TUInitParList.h sont utilisées pour initialiser le
contenu de chacune des classes (correspondant à un ingrédient) à partir de la lecture d’un seul fichier
de paramètres. Les classes TUFreeParEntry.h et TUFreeParList.h, quant à elles, permettent une
description générique et transparente pour décider quels doivent être les paramètres à minimiser (ou
à passer à un outil de minimisation). À cet égard, le cycle A, B, C indiqué en rouge sombre sur la
figure décrit la comparaison modèle/données. C’est dans ce cycle qu’est introduit un algorithme de
minimisation pour explorer l’espace des paramètres (§1.2.2).
Quel est le statut du code Usine ? La version actuelle du code est en C++ utilisant la bi-
bliothèque Root du CERN. Elle est complètement documentée à l’aide des classes THtml de
Root. Les connaisseurs sauront que chaque année depuis environ 2003, une version publique
est annoncée pour six mois plus tard, et qu’au jour d’aujourd’hui, force est de constater que le
code n’est toujours pas public. Je me dois donc d’expliquer un peu plus la genèse du code et
le pourquoi de cette situation. J’ai écrit une première version du code en C en 1999 pendant
ma thèse qui ne traitait que de la partie nucléaire, la partie anti-protons étant traitée par un
code développé indépendemment par Pierre Salati. C’est avec ces codes qu’ont été obtenus
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les résultats publiés avant 2005. À partir de 2003, j’ai complètement récrit le code, passant du
C au C++ et utilisant les bibliothèques Root, ajoutant les anti-protons et anti-deutérons. La
réécriture m’a pris deux ans 1, avec une participation de Richard Taillet ponctuellement sur
une ou deux classes du code. C’est cette version qui a été utilisée par Antje Putze — qui a
grandement contribué à son débogage — de 2006 à 2012 pour les études utilisant un Monte
Carlo à chaînes de Markov (qu’elle a développé avec Laurent Derome pendant sa thèse).
L’organigramme représenté sur la fig. A.1 correspond à la troisième version du code que j’ai
commencé à réécrire en 2009. Le choix de réécrire une troisième fois le code dans son intégra-
lité se justifie par le fait que l’amélioration des modèles de propagation et l’interprétation des
données AMS-02 à venir ne pouvait pas être facilement pris en compte dans la structure du
code précédent. Tirant parti d’une vision claire des limitations de ce dernier, de ma meilleure
maîtrise du C++, et de ma volonté de rendre public un code propre, bien organisé et complè-
tement générique, la version 3.0 a donc été mise en route. Comme ce n’est pas une activité
passionnante, j’ai plutôt cherché à faire autre chose (voir le code Clumpy discuté en ann. A.3).
J’arrive néanmoins au bout. L’idée est aussi de compléter le calcul de la composante nucléaire
par le calcul des leptons et γ (tel que développé par mes collègues du LAPTh toujours dans le
cadre de modèles semi-analytiques), d’ajouter la méthode de résolution par Monte Carlo (voir
p. 13) et surtout de travailler avec mon étudiant pour faire à nouveau de la physique avec ce
code et les données AMS-02.
A.2 Base de données pour le RC
Les données du RCG sont au cœur des études de la propagation dans la Galaxie (p. ex.
Jones et al. 2001; Maurin et al. 2001; Strong et al. 2007; Evoli et al. 2008). Ces vingt der-
nières années, les anti-protons et la mesure de la fraction positonique sont également devenus
incontournables pour la recherche indirecte de matière noire (Porter et al. 2011; Lavalle et
Salati 2012). Une base de données est donc utile à tout chercheur de ces domaines incluant
les expérimentateurs qui souhaitent comparer leurs données à celles publiées antérieurement.
La plupart des mesures les plus anciennes restent utiles. En effet, les nombreux instruments
ont été conçus pour se concentrer sur des espèces spécifiques et la plupart n’avaient pas, par
exemple, la résolution nécessaire pour des mesures isotopiques. De plus, toutes les espèces
n’ont pas été mesurées avec la même fréquence/précision. De fait, au cours des vingt dernières
années, les efforts se sont concentrés plutôt sur la mesure du RCG à plus haute énergie que sur
l’amélioration des mesures de basse énergie. Cette situation est en train de changer avec AMS-
02 installé sur l’ISS depuis mai 2011, mais là encore, l’amélioration sera faite plutôt sur les
spectres d’éléments, et non isotopiques. Finalement, les vieilles expériences sont également
utiles lorsque l’on souhaite répondre à la question de la modulation solaire. En particulier,
la question d’avoir une modulation différente pour des charges opposées en fonction de la
polarité du Soleil (cycle global de 22 ans avec inversion tous les 11 ans) — telle que proposée
par Clem et al. (1996) et approfondie dans Clem et Evenson (2002) — reste ouverte.
Pour toutes ces raisons, l’utilité d’une base de données mise à disposition de la commu-
nauté est une évidence. Ma volonté de fournir cette base date d’il y a bientôt dix ans. Durant
ma thèse (Maurin 2001) et tout au long de ces années, j’ai pris en charge la collecte de ces
données (étant parfois suppléé par les thésards occasionnels dont j’avais la co-direction, voir
1. Activité menée à mes moments perdus, en-dehors de mon activité d’analyse sur INTEGRAL.
57
ann. B.3). En 2004, Richard Taillet s’est employé à développer une première ébauche en lan-
gage MySQL et PHP. Puis les choses ont stagné par manque de temps. En 2009, nous nous
sommes fait devancer par l’équipe du code Galprop, qui avait mené le même travail de ma-
nière indépendante (Strong et Moskalenko 2009). Néanmoins, ayant en tête des idées assez
précises sur les fonctionnalités et contenu de cette base, j’ai relancé l’idée en 2012, profitant
du soutien et de l’expertise de Frédéric Melot, informaticien au LPSC. Le résultat final de cette
collaboration a été rendu public en février 2013 (Maurin et al. 2013) : à la différence de la base
Galprop, notre base met à disposition une version beaucoup plus complexe et contextualisée,
ainsi que de nombreuses interfaces conviviales.
Figure A.2: Tables et clés de la base de données dans une structure MySQL.
Nous illustrons par deux exemples la structure de la base et le type d’information retourné à
l’utilisateur lors d’une requête via l’interface web 2. La figure A.2 montre les différentes tables
et clés de la structure MySQL utilisée pour organiser les données et les principales entrées en
sont : exp (nom, type, site web et date de mise en activité), subexp (lien vers l’expérience prin-
cipale, nom, description du détecteur, dates des vols, etc.), publi (référence bibliographique,
lien ADS, etc.), élément (nom, masse, . . . pour les espèces du RCG) et data (flux ou rapport,
intervalle d’énergie, valeur, erreurs statistiques et systématiques). La figure A.3 montre, quant
à elle, une capture d’écran de la fenêtre de résultat pour une requête sur une quantité donnée
du RCG (ici le rapport B/C).
En résumé, cette base comprend actuellement les flux reliés aux espèces e−, e+, p¯, ainsi
que les données noyaux jusqu’à Z = 30, pour des énergies en deçà de quelques TeV/n. Ceci
correspond à plus de deux cents expériences dans plus de deux cents publications. Chaque
2. Nous ne souhaitons pas entrer dans les détails techniques ici (ils sont donnés dans la publication).
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Figure A.3: Capture d’écran du résultat de la requête B/C. Les boutons, liens et tables donnent accès
aux données brutes et aux graphiques (qui peuvent être exportés en ASCII ou format image et Root).
donnée est attachée à un instrument (contenant sa description) et à une référence bibliogra-
phique. Les données peuvent être extraites en fonction d’une sélection sur la quantité mesurée,
la gamme d’énergie, le nom des expériences et la date de la mesure. En retour, l’utilisateur
accède à des fichiers ASCII, des macros Root et les entrées BibTEXpour les publications asso-
ciées. Un dernier point original de cette base est la possibilité d’ajouter de nouvelles données
à l’aide d’une interface web. Ceci en fait un véritable outil collaboratif pour la communauté
du RCG, à condition, bien sûr, que chacun joue le jeu (ce qui n’est pas gagné !). On pourrait
enfin imaginer étendre cette base à plus haute énergie (comme accessible par les détecteurs
au sol & TeV/n) ou pour des espèces plus lourdes (Z > 30). Les séries temporelles pour les
protons, hélium, et électrons de basse énergie (ce qu’est capable de produire AMS-02), pour-
raient également être très intéressantes pour l’étude de la modulation solaire. Ces extensions
seront envisagées en fonction de l’intérêt que portera la communauté à cette base.
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A.3 Le code Clumpy
Le code Clumpy est le premier (et seul) code public pour le calcul du facteur J astrophysique
pour l’annihilation/décroissance de la matière noire dans les structures et sous-structures de
matière noire. Ce facteur J est défini comme
J(ψ, θ,∆Ω) =
∫ ∆Ω
0
∫
l.o.s
ρ2(l(ψ, θ)) dl dΩ , (A.1)
où ρ(l(ψ, θ)) est la densité locale de matière noire à une distance l de la Terre dans la direction
ψ, θ (longitude et latitude en coordonnées galactiques). Cette intégrale, qui peut être assez
compliquée à évaluer, constitue un point central du code Clumpy. La difficulté provient en
partie des profils de matière noire très pentus vers le centre des structures, mais surtout, de
l’existence de sous-structures de matière noire à toutes les échelles (distribution grumeleuse),
en plus de la composante lisse. Ces sous-structures peuvent contribuer à une augmentation
significative du signal.
Tout d’abord, nous nous plaçons en symétrie sphérique et supposons la distribution spatiale
et en masse des sous-structures indépendantes. Soit Ntot le nombre total de sous-structures
dans le halo parent, nous pouvons alors écrire
d2N
dVdM
= Ntot
dPV(r)
dV
dPM(M)
dM
, (A.2)
où la distribution spatiale et la masse sont des probabilités∫
V
dPV(r)
dV
dV = 1 et
∫ Mmax
Mmin
dPM(M)
dM
dM = 1 . (A.3)
Ces différentes quantités sont calibrées et extrapolées (pour les faibles masses) à partir de
résultats de simulations numériques. Il y a, de fait, une subtilité pour identifier la distribution
de matière noire lisse du halo parent de la distribution des sous-structures. Il est usuel d’écrire
la densité totale de matière noire comme
ρsm(r) = ρtot(r) − 〈ρsubs(r) 〉 , (A.4)
qui nous assure, par construction, que la densité totale suit celle mesurée dans les simulations.
Travaillons ensuite sur l’équation (A.1) et écrivons explicitement la contribution de chaque
sous-structure :
J =
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
1
l2
ρsm + ∑
i
ρicl
2 l2dldΩ . (A.5)
Le halo lisse ρsm est donné par l’équation (A.4) et le second terme correspond à la somme des
densités au carré de toutes les sous-structures contenues dans l’élément d’intégration. Trois
termes sortent de cette équation : le continuum
Jsm ≡
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
ρ2smdldΩ (A.6)
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et la contribution des sous-structures (intrinsèque et double produit)
Jsubs ≡
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
∑
i
ρicl
2 dldΩ , Jcross−prod ≡ 2 ∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
ρsm
∑
i
ρicldldΩ . (A.7)
L’astuce du calcul numérique est de ne pas estimer l’équation terme à terme (pour les basses
masses de sous-structures, on peut avoir des milliards d’objets à considérer). Il y a en effet
deux régimes : un régime où de nombreux objets contribuent au signal et où la valeur moyenne
donne une bonne description, et un régime où peu d’objets contribuent, nécessitant leur tirage
et évaluation à la contribution dans l’intégrale. La position et masse d’une sous-structure étant
des variables aléatoires, il est possible de définir des valeurs moyennes pour ces quantités et
celles qui en dépendent. La masse et luminosité moyenne sont définies comme
〈M〉 =
∫ Mmax
Mmin
M
dPM
dM
dM et 〈L〉 =
∫ Mmax
Mmin
L(M)dPM
dM
dM , (A.8)
où L(M), la luminosité intrinsèque d’une sous-structure, est définie comme
L(M) ≡
∫
Vcl
(ρcl)2 dV . (A.9)
Il est utile pour la suite de définir la moyenne de la distance pour une puissance entière
〈ln〉 =
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
ln
dPV
dV
l2dldΩ . (A.10)
À partir de ces quantités, nous pouvons définir les valeurs moyennes (limite continuum) de la
paire d’équation (A.7), c’est-à-dire pour la contribution des sous-structures
〈Jsubs〉 = Ntot
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
dPV
dV
dldΩ
∫ Mmax
Mmin
L(M)dPM
dM
dM , (A.11)
et pour le double produit 3
〈Jcross−prod〉 = 2
∫ ∆Ω
0
∫ lmax
lmin
ρsm〈ρsubs〉dldΩ . (A.12)
Étendant l’analyse de Lavalle et al. (2007) pour le calcul de la variance du terme astrophy-
sique (proposée pour l’étude des positons et appliquée ici aux γ), notons tout d’abord que
l’équation (A.11) peut être réécrite comme 4
〈Jsubs〉 = 〈Ncl〉〈J1 cl〉 , (A.13)
3. Ce terme — auparavant toujours négligé dans le calcul total — peut être facilement estimé en supposant
que la distribution spatiale des sous-structures suit celle du halo parent lisse, c’est-à-dire 〈ρsubs(r)〉 = fρtot(r) et
ρsm(r) = (1 − f )ρtot(r), ce qui conduit directement à Jcross−prod/Jtot = 2 f (1 − f ). Pour une fraction f typique de
sous-structure de 10%, ce terme contribue à 18% du résultat.
4. Dans la suite, la moyenne se fait sur les distributions en masse et spatiales des sous-structures normalisées
pour l’angle solide considéré.
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où 〈Ncl〉 est le nombre moyen de sous-structures dans le volume d’intégration et 〈J1 cl〉 le flux
moyen d’une sous-structure. En utilisant l’approximation ponctuelle, et rappelant que la masse
et la position de la sous-structure sont des variables indépendantes, nous pouvons écrire, pour
une sous-structure de masse M à une distance l,
J1 cl =
L(M)
l2
et 〈J1 cl〉 = 〈L〉
〈
1
l2
〉
, (A.14)
de telle sorte que la variance d’une seule sous-structure devient
σ21 cl ≡ 〈J21 cl〉 − 〈J1 cl〉2 = 〈L2〉
〈
1
l4
〉
− 〈J1 cl〉2 . (A.15)
Au final, ceci permet d’écrire la variance pour une population 〈Ncl〉 de sous-structures comme
σ2cl = 〈Ncl〉σ21 cl . (A.16)
Ce résultat est important : il nous donne un critère quantitatif pour décider, étant donnée une
précision de calcul requise, combien de sous-structures doivent être tirées et à quel moment
le calcul moyen est approprié. Dit autrement, pour un domaine d’intégration donné, il existe
une masse critique à partir de laquelle les sous-structures ne sont pas assez nombreuses pour
être décrites par une description moyenne. Inversement, pour une décade en masse donnée,
il existe un distance critique au-dessous de laquelle la description moyenne échoue et où
les sous-structures doivent être tirées aléatoirement. La description moyenne peut donc être
utilisée en toute sécurité, tant que l’erreur relative RE (obtenue sur la contribution des sous-
structures par rapport à l’ensemble incluant la contribution lisse), définie comme
REJclumps =
√
Ncl σ1 cl
Ncl〈J1 cl〉 + Jsmooth , (A.17)
est plus petite qu’une prescription donnée par l’utilisateur. Cette approche (et astuce) permet
un contrôle et une optimisation totale du calcul de cartes. Je ne rentre pas plus dans le détail de
son implémentation dans Clumpy. Pour cela, je renvoie le lecteur à Charbonnier et al. (2012).
Pour finir et résumer, Clumpy est un code écrit en C/C++ utilisant la bibliothèque Root du
CERN et complètement documenté avec doxygen 5. Le code est versatile. En particulier, à peu
près n’importe quel type de profil de matière noire peut être utilisé pour décrire le halo lisse,
la distribution spatiale des sous-structures, etc. Il s’applique enfin à différentes situations,
comme les galaxies naines sphéroïdales (§2.2) ou les amas de galaxies (§2.3). Les cartes de
la fig. A.4 illustrent visuellement une troisième utilisation de Clumpy qui reste à exploiter, à
savoir une étude détaillée de la détection de sous-structures dans notre voisinage, que ce soit
des sous-structures dans notre Galaxie (en haut), dans une galaxie naine sphéroïdale observée
à différentes résolutions angulaires (au milieu), ou pour le même type d’objet mais en traitant
le cas d’un candidat de matière noire instable (en bas) plutôt que s’annihilant (dans ce cas là,
la densité de matière noire n’apparaît plus au carré dans les équation, il n’y a plus de double
produit, mais les autres équations développées restent valides).
5. www.doxygen.org
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Figure A.4: En haut : cartes du ciel 5◦ × 5◦, à 10◦ du centre galactique (à gauche) ou vers l’anti-
centre galactique (à droite), pour de la matière noire annihilante et un angle d’intégration de 0,01◦. Au
milieu : facteur J (matière noire annihilante) pour une dSph à trois angles d’intégrations différents :
0,1◦ (à gauche), 0,05◦ (au centre) et 0,01◦(à droite). En bas : intégrale de la densité de matière noire le
long de la ligne de visée (pour une dSphs) dans le cas de matière noire décroissante.
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B
onjour, je m’appelle David. Dans la suite, tu en sauras plus sur moi. Est-ce intéres-
sant ? Est-ce nécessaire ? Et surtout, est-ce raisonnable ? J’ai envie de dire non,
peut-être, et sûrement pas. Mais l’information sur mon parcours, mes travaux et les
étudiants que j’ai eu l’occasion et le plaisir d’aider durant leur formation par la recherche se
retrouvent là, pour compléter ce document d’HDR, et pour mettre en contexte mon activité et
ma réflexion sur le domaine des astroparticules.
B.1 Errance
Depuis ma thèse en 2001, j’ai travaillé dans de nombreux laboratoires et environnements
scientifiques : physique des particules, d’astrophysique, de physique théorique, au sein de
l’IN2P3, de l’INSU ou du CEA en France, et dans divers laboratoires et universités en Irlande,
Italie, Angleterre et Chine. Bref, entre 2003 et 2013, j’ai eu l’occasion de séjourner dans une
dizaine de laboratoires, pour des séjours de 1 mois à 3 ans. Si l’immobilisme était plutôt mon
crédo durant ma thèse, l’agitation permanente est devenue un passage obligé.
De toutes ces pérégrinations, j’ai tiré un certain nombre de points positifs : tout d’abord
une comparaison des façons de travailler, des problématiques et des approches différentes sui-
vies par un physicien des particules, un théoricien ou un astrophysicien. Baigner dans ces
différentes communautés permet de comprendre l’origine de certains préjugés et agacements
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que peuvent ressentir les uns envers les autres. Par exemple, le diktat de la publication me
semble avoir un impact plus délétère sur la communauté de physique théorique (en particulier
relié aux astroparticules), surtout lorsqu’une partie croissante des financements et évaluations
passe par le h-index. Ceci peut polariser les communautés sur ce qui est perçu comme de la
bonne recherche. D’un autre coté, si ma première confrontation avec des équipes de l’IN2P3
ne m’avait laissé aucun bon souvenir (j’avais arrêté ma thèse au bout de six mois), j’ai depuis
été amené à apprécier cette communauté, coincée entre le marteau et l’enclume de la concep-
tion et exploitation d’instruments toujours plus complexes. Cette communauté a su s’adapter
et jouer le jeu pour s’ouvrir aux astroparticules, là où l’INSU, en tout cas pour ce qui est du
recrutement, reste parfois un peu plus figé dans sa conception de ce qu’est un astrophysicien
(quelqu’un qui a forcément fait de l’INSU toute sa vie). À cet effet, il a été intéressant de
voir ce qui se fait à l’étranger, où les divisions entre ces communautés ne sont pas toujours
présentes. En ce sens, j’ai apprécié le pragmatisme anglo-saxon, même si la dérive du publish
or perish y a encore plus d’impact. L’inter-perméabilité croissante des trois communautés sur
les thématiques de l’astroparticule me semble en tout cas très bénéfique pour la formation de
nos jeunes étudiants et la cohésion de la discipline alors que de grands projets sont à préparer
(p. ex. CTA et LSST).
Toutes ces expériences ont permis d’élargir mes centres d’intérêt, d’élargir mes compé-
tences, piochant dans telle ou telle communauté, chaque travail nourrissant le travail suivant.
Par ailleurs, avoir des contacts dans les diverses communautés est un atout pour générer et
faire fructifier des collaborations. Je termine ce paragraphe par un bref résumé des positions
occupées depuis ma thèse, les aspects collaboratifs et encadrement d’étudiants étant traités
dans les sections qui suivent 1 :
Postes occupés
>10/2010 CR1 au LPSC : groupe AMS-CREAM-LSST
09/06–09/10 CR1 au LPNHE (temps partiel 80% du 1/2008–1/2010) : groupe HESS
05/06–09/06 INFN fellowship à l’Università di Torino : département de physique théorique
04/03–04/06 CDD CNES au SAp/CEA-Saclay : groupe INTEGRAL/SPI (γ au MeV)
01/02–03/03 ASSEDIC fellowship
10/02–12/02 Chercheur invité IAP
10/01–12/01 Chercheur invité IAP
10/00–10/01 1/2 ATER au LAPTh/Université de Savoie
10/97–10/00 Thèse/monitorat (commencée au LAPP) puis LAPTh/Université de Savoie
Collaborations/visites > 1 mois
02/12–02/13 Collaborateur extérieur IAP : cosmologie et astrophysique des hautes énergies
07/09–09/11 Visiteur University of Leicester (UK) : groupe d’astrophysique théorique
02/07–02/12 Chercheur associé IAP : cosmologie et astrophysique des hautes énergies
09/06+09/07 Visiteur à l’IHEP (Pékin) : projet Franco-Chinois FCPPL
Durant 2005 Visiteur au Dublin Institute for Advanced Studies : programme EGIDE/Ulysse
1. Je mentionne pour la forme ma participation à la surveillance des données dans les expériences où j’ai été
impliqué : un mois en Namibie pour HESS et régulièrement au CERN pour AMS-02. Pour INTEGRAL, il n’y
avait pas de telle tâche dans notre groupe à Saclay.
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B.2 Bibliofolie : à chacun son h-pouce
Critiquant plus haut l’impact trop fort du comptage de citations, à mon sens très biaisé
par des effets de mode et d’opportunité, il serait malvenu que j’attache trop d’importance au
facteur d’impact de mes travaux. Malgré tout, je mentionnerai quand même les faits suivants :
mon papier le plus cité est le papier de mon travail de thèse avec 207 citations 2. En incluant
ce papier, j’ai aujourd’hui cinq papiers à plus de cent citations, et deux publications (Donato
et al. 2009; Putze et al. 2009) ont été highlights of the week respectivement dans PRL et
A&A. Voilà, je m’arrêterai là sur ma pipométrie. Voici ci-dessous ma bibliographie, classée
par thématique abordée, et par ordre chronologique.
Publications sur le rayonnement cosmique galactique (RCG) chargé standard
1. CRs below Z = 30 in a diffusion model: new constraints on propagation parameters
Maurin, Donato, Taillet, et Salati, ApJ 555, 585 (2001)
2. Antiprotons from spallations of CRs on interstellar matter
Donato, Maurin, Salati, Barrau, Boudoul, et Taillet, ApJ 563, 172 (2001)
3. β-radioactive CR in diffusion models: test for local bubble
Donato, Maurin, et Taillet, A&A 381, 539 (2002)
4. New results on source and diffusion spectral features of GCRs: I - B/C ratio
Maurin, Taillet, et Donato, A&A 394, 1039 (2002)
5. Heavy nuclei enrichment of the galactic cosmic rays at high energy: astrophysical interpretation
Maurin, Cassé, et Vangioni-Flam, Astropart. Phys. 18, 471 (2003)
6. Spatial origin of GCRs in diffusion models: I- Standard sources in the galactic disc
Taillet et Maurin, A&A 402, 971 (2003)
7. The effect of discreteness of GCRs
Taillet, Salati, Maurin, Vangioni-Flam, et Cassé, ApJ 609, 173 (2004)
8. Spallation dominated propagation of heavy CRs and the local interstellar medium
Combet, Maurin, Donnelly, O’C. Drury, et Vangioni-Flam, A&A 435, 151 (2005)
9. Flux of light antimatter nuclei near Earth, induced by CRs in the Galaxy and in the atmosphere
Duperray, Baret, Maurin, Boudoul, Barrau, Derome, Protasov, et Buénerd, PRD 71, 083013 (2005)
10. A Markov Chain Monte Carlo (MCMC) for GCR propagation
Putze, Derome, Maurin, Perotto, et Taillet, A&A 497, 991 (2009)
11. An MCMC technique to sample transport and source parameters of GCRs. II. Results for the
diffusion model combining B/C and radioactive nuclei
Putze, Derome, et Maurin, A&A 516, 66 (2010)
12. Systematic uncertainties on CR transport parameters: reconciling B/C data with δ = 1/3 or 1/2
Maurin, Putze, et Derome, A&A 516, 67 (2010)
13. p, He, and C to Fe primary fluxes in diffusion models: source and transport signatures
Putze, Maurin, et Donato, A&A 526, 101 (2011)
14. Constraining GCR parameters with Z ≤ 2 nuclei
Coste, Derome, Maurin, et Putze, A&A 539, 88 (2012)
2. Je trouve ceci assez ironique, puisqu’avant l’excitation des dernières années sur la possible détection indi-
recte de matière noire en anti-protons, anti-deutérons et surtout positons, et donc la nécessité d’avoir une bonne
connaissance des paramètres de transport, ce papier n’était plutôt ni lu ni cité (le domaine de la phénoménologie
du B/C étant plutôt sinistré).
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15. A database of charged CRs
Maurin, Melot, et Taillet, A&A, (submitted)
Publications sur la recherche indirecte de matière noire dans le RCG chargé
1. Antiprotons from primordial black holes
Barrau, Boudoul, Donato, Maurin, Salati, et Taillet, A&A 388, 676 (2002)
2. Antideuterons as a probe of primordial black holes
Barrau, Boudoul, Donato, Maurin, Salati, Stéfanon, et Taillet, A&A 398, 403 (2003)
3. Spatial origin of galactic cosmic rays in diffusion models: II- Exotic sources in the halo
Maurin et Taillet, A&A 404, 949 (2003)
4. Antiprotons in CRs from neutralino annihilation
Donato, Fornengo, Maurin, Salati, et Taillet, Phys. Rev. D 69, 063501 (2004)
5. Kaluza-Klein dark matter and galactic antiprotons
Barrau, Salati, Servant, Donato, Grain, Maurin, et Taillet, Phys. Rev. D 72, 063507 (2005)
6. Clumpiness boost factors for antimatter CRs in the light of Λ-CDM N-body simulation results
Lavalle, Yuan, Maurin, et Bi, A&A 479, 427 (2008)
7. Antideuteron fluxes from dark matter annihilation in diffusion models
Donato, Fornengo, et Maurin, Phys. Rev. D 78, 043506 (2008)
8. Constraints on WIMP dark matter from the high energy PAMELA p¯/p data
Donato, Maurin, Brun, Delahaye, et Salati, Phys. Rev. Lett. 102, 071301 (2009)
Publications sur l’astrophysique nucléaire (γ au MeV) 3
1. Search for 26Al emission in the Vela region with INTEGRAL/SPI
Maurin, Schanne, Sizun, Attié, Cordier, Diehl, Gros, Jean, von Kienlin, et Knödlseder, ESA SP 552, 107
(2004)
2. Search for γ-ray emission from 12C∗ and 16O∗ decays in the Galaxy with INTEGRAL/SPI
Hamadache, Cordier, Sizun, Schanne, et Maurin, ESA SP 622, 109 (2007)
3. Evidence for 1809 keV γ-ray emission from 26Al decays in the Vela region with INTEG-
RAL/SPI
Schanne, Sizun, Maurin, Cordier, von Kienlin, et Hamadache, ESA SP 622, 113 (2007)
Publications sur la recherche indirecte de matière noire en γ (GeV-TeV)
1. Dark matter in the classical dwarf spheroidal galaxies: a robust constraint on the astrophysical
factor for γ-ray flux alculations
Walker, Combet, Hinton, Maurin, et Wilkinson, ApJL 733, 46 (2011)
2. Dark matter profiles and annihilation in dwarf spheroidal galaxies: prospectives for present and
future γ-ray observatories - I. The classical dSphs
Charbonnier, Combet, Daniel, Funk, Hinton, Maurin, Power, Read, Sarkar, Walker, et Wilkinson, MNRAS
418, 1526 (2011)
3. HESS constraints on dark matter annihilations towards the Sculptor and Carina dwarf galaxies
Abramowski et al., Astropart. Phys. 34, 608 (2011)
3. Les références ci-après sont, en réalité, des comptes-rendus de conférence (avec referee). À cette époque,
nous avions aussi étudié le 511 keV dans le centre galactique, et une publication, pourtant finalisée pour A&A,
n’a jamais été soumise. Je reviendrai brièvement sur cette curiosité dans la section suivante.
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4. CLUMPY: a code for γ-ray signals from dark matter structures
Charbonnier, Combet, et Maurin, Comp. Phys. Comm. 183, 656 (2012)
5. Decaying dark matter: stacking analysis of galaxy clusters to improve on current limits
Combet, Maurin, Nezri, Pointecouteau, Hinton, et White, Phys. Rev. D 85, 063517 (2012)
6. γ-rays from annihilating dark matter in galaxy clusters: stacking vs single source analysis
Nezri, White, Combet, Hinton, Maurin, et Pointecouteau, MNRAS 425, 477 (2012)
7. Disentangling CR and dark matter induced γ-rays in galaxy clusters?
Maurin, Combet, Nezri, et Pointecouteau, A&A 547, 16 (2012)
Publications reliées à la cosmologie
1. Cosmological CR production of Beryllium and Boron at high redshift
Rollinde, Maurin, Vangioni, Olive, et Inoue, ApJ 673, 676 (2008)
2. Influence of Population III stars on cosmic chemical evolution
Rollinde, Vangioni, Maurin, Olive, Daigne, Silk, et Vincent, MNRAS 398, 1782 (2009)
B.3 (Dé)formation de thèse
Il me semble que l’objectif de ce document est de montrer que j’ai la capacité à encadrer un
étudiant en thèse. Pour cette raison, je détaille ci-après comment j’ai conduit à jouer un rôle
de co-encadrement, mon degré d’implication, et ce que j’en ai retiré.
Pour commencer, je rappelle qu’étant au CNRS, je n’enseigne pas. Malgré cela, je prends
très à cœur la formation des étudiants aux métiers de la recherche (et formation tout court).
Je m’efforce d’encadrer régulièrement des stagiaires, à tous les niveaux (environ une dizaine
d’étudiants aux niveaux L3 et M1 encadrés depuis 2003). Au niveau du M2, j’ai (co-)encadré
les stages suivants, d’une durée de cinq mois :
– 2007 : Aldée Charbonnier (au LPNHE)
Modélisation des signaux γ issus des grumeaux de matière noire dans la Galaxie
– 2011 : Arnaud Coulon (au LPSC, co-encadrement L. Derome)
Phénoménologie du RC (10Be/ 9Be vs Be/B) avec l’expérience AMS-02
– 2012 : Margaux Vauthrin (au LPSC, co-encadrement L. Derome)
Mesure du RC avec les moniteurs à neutrons et AMS-02
– 2013 : Vincent Bonnivard (au LPSC, co-encadrement W. Gillard)
Détection de la matière noire avec AMS-02 en γ
– 2013 : Alexandre Ghelfi (au LPSC, co-encadrement L. Derome)
Flux de proton et modulation solaire avec AMS-02
Voici la liste des étudiants dont j’ai co-supervisé la thèse (ou une partie du travail de thèse).
Mon implication n’a pas été la même pour tous, je la détaille donc ci-après 4 :
Maurin (2001) Propagation des RC dans un modèle de diffusion : une nouvelle estimation des
paramètres de diffusion et du flux d’anti-protons secondaires (LAPTh, Annecy).
Ma thèse a été globalement auto-supervisée et c’est ma première expérience de consti-
tution d’un jury, d’où sa présence dans cette liste. C’est une étape qui compte, car elle
4. C’est une interprétation forcément biaisée. Il faut garder en tête le fait bien connu que la somme des
fractions de ce que chacun pense avoir contribué à un projet dépasse toujours largement les 100%.
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m’a permis de réaliser (i) ce qu’est une thèse compliquée et quels sont les symptômes
extérieurs d’une thèse qui se passe mal ; (ii) que quelle que soit la réalité de la situa-
tion vécue, ce qu’en pensent par la suite les gens importants qui n’étaient pas là fait
foi. Bref, un solide contexte pour comprendre la difficulté que peuvent avoir les étu-
diants dans une relation globalement asymétrique, quoi qu’on puisse en dire. Et aussi
beaucoup d’autonomie tirée de cette expérience bien sûr !
Duperray (2004) Production et propagation d’antimatière dans la Galaxie (LPSC, Grenoble)
Je mentionne brièvement la thèse de Rémy Duperray, puisque c’est la première occasion
où j’ai eu l’opportunité de travailler de près avec un thésard. J’ai eu un rôle d’expert pour
finaliser (pendant un mois) la partie de sa thèse (déjà bien avancée) sur la propagation
des anti-noyaux légers, ce qui m’a permis d’être associé à l’étude Duperray et al. (2005).
Rémy s’est ensuite dirigé vers l’enseignement.
Attié (2005) Détermination de la réponse instrumentale du spectromètre INTEGRAL/SPI et
application à l’observation des raies gamma de la région des Voiles (SAp/CEA, Saclay)
Lors de mon séjour à Saclay, je me suis retrouvé dans le groupe un peu bancal INTE-
GRAL/SPI du SAp et j’ai conduit, par la force des choses, à jouer le rôle de relecteur
principal de la thèse de David Attié. Après sa thèse, David, non soutenu par le groupe,
a pu trouver un post-doc dans lequel il a été mieux encadré. Il a alors fourni un énorme
travail sur le développement de TPC MicroMegas qui lui a permis d’être recruté au
SPP/Saclay.
Combet (2006) Étude analytique et numérique des flots autour des étoiles jeunes (DIAS, Du-
blin)
Malgré ce que le titre de la thèse peut laisser penser, le manuscrit contient deux parties,
dont une sur le RC. Nous avons monté avec Céline Combet un programme d’échange
EGIDE/Ulysse (France/Irlande) pour travailler sur les noyaux extrêmement lourds du
RC, thématique du laboratoire Dublinois. À cette occasion, j’ai été amené à complète-
ment superviser Céline pour l’article Combet et al. (2005), mais aussi à jouer le rôle de
relecteur principal de sa thèse. Après plusieurs post-docs en Angleterre et en France,
Céline est aujourd’hui en post-doc au LPSC dans Planck.
Sizun (2007) Étude de l’annihilation électron-positon dans la région du centre galactique
avec le spectromètre INTEGRAL/SPI (SAp/CEA-Saclay)
Patrick Sizun a débuté sa thèse dans INTEGRAL/SPI avec pour objectif d’étudier la mo-
délisation du fond instrumental pour analyser le 511 keV (annihilation électron/positon)
vers le centre galactique. Nous avions à ce moment développé avec S. Schanne, autre
membre du groupe, un soft d’analyse complet des données INTEGRAL/SPI. L’idée
proposée par le responsable de groupe était alors d’utiliser un réseau neuronal pour mo-
déliser le fond. Patrick, touche à tout très efficace, s’est attelé à la tâche avec F. Tola,
spécialiste de cette technique. Dues aux complications intrinsèques de cette méthode et
à un temps de calcul assez long, nous avons mis longtemps à converger sur l’analyse.
Mon rôle a été de guider Patrick dans son analyse, comparant diverses méthodes (ana-
lyse en composante principales contre réseau neuronaux) et enfin co-rédiger un article
de vingt pages. Celui-ci, prévu pour A&A, n’a, je pense, jamais été soumis (il est donné
dans son intégralité p.181 du manuscrit de thèse de Patrick). Ayant quitté le groupe en
2006, et Patrick ayant d’autres papiers et un poste assuré (avant même la fin de sa thèse)
au SEDI du CEA, ceci explique peut-être cela.
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Je souligne qu’à partir de 2006, j’ai été recruté au CNRS dans le groupe HESS au LPNHE,
ce qui a mis fin aux galères des post-docs et m’a permis de m’engager un peu plus (et sans
doute moins par défaut) dans l’encadrement d’étudiants :
Putze (2009) Phénoménologie et détection du RC nucléaire (LPSC, Grenoble)
Étant alors fondé au LPNHE, j’ai co-encadré la thèse d’Antje Putze (dirigée par Laurent
Derome) sur les aspects de phénoménologie du RC, qui ont représenté les 2/3 de son
travail de thèse. Nous avons utilisé, pour la première fois dans le domaine, un Monte
Carlo à chaîne de Markov (MCMC) pour l’analyse des observables du RC. Le premier
papier d’Antje a été Highlight of the week dans A&A. Pour être plus précis, l’idée
d’utiliser un MCMC remonte à 2002. Nous avions alors eu l’occasion, avec Richard
Taillet, de discuter avec Joanna Dunkley (reconnue dans la communauté CMB pour ses
analyses fondées justement sur des MCMC) en visite au LAPTH à Annecy. Nous étions
convaincus que le MCMC pouvait être une très bonne alternative à nos analyses de type
grille trop lentes. Il nous a fallu attendre 2006 pour relancer l’idée, profitant de contacts
établis avec Laurent et Antje au LPSC et bénéficiant de la force de travail d’Antje. Si
la phase de mise en application du MCMC a été difficile (environ deux ans de travail
et de tests), les analyses menées ont été très fructueuses et ont eu un très bon impact
et visibilité dans la communauté : quatre papiers ont ainsi été écrits durant la thèse et
durant la première année de post-doc d’Antje, cumulant aujourd’hui une centaine de
citations au total (Putze et al. 2009, 2010, 2011; Maurin et al. 2010). La qualité de ces
travaux a permis à Antje d’avoir un post-doc à Alba Nova à Stockholm, puis un CDD
de Junior lecturer à Aix-La-Chapelle en septembre 2012 pour travailler dans AMS-02.
Charbonnier (2010) De la recherche de matière noire à l’émission diffuse de rayons γ dans
l’expérience HESS (LPNHE, Paris)
J’avais encadré Aldée pour son stage de M2 (en 2007) au LPNHE sur la thématique des
signaux γ issus des sous-structures de matière noire dans la Galaxie et leur détectabi-
lité dans HESS. Pour des raisons personnelles, je ne souhaitais pas m’engager dans la
direction de sa thèse. Cependant, par la force des choses, j’ai été amené à jouer un rôle
fondamental dans son accomplissement (thèse dirigée par Jean-Paul Tavernet). Notant
la difficulté à mener jusqu’au bout les études que nous souhaitions faire — à savoir
la recherche de matière noire en γ — et en particulier notre manque d’expertise sur
les aspects distribution de matière noire, j’ai noué une collaboration à l’University of
Leicester (ou j’ai passé plusieurs mois) avec des experts des simulations numériques
de matière noire (C. Power) et de la cinématique de la matière noire dans les galaxies
naines sphéroïdales (M. Walker et M. Wilkinson). Sur place, j’ai collaboré activement
avec C. Combet (post-doc à Leicester) qui a aussi beaucoup travaillé et aidé Aldée (qui
a séjourné plusieurs fois à Leicester) à la fin de sa thèse. J’ai aussi pris soin d’organi-
ser des ateliers (à Paris et à Leicester) pour permettre à Aldée (et moi-même) de nous
retrouver dans un environnement collaboratif international. Le point culminant de ce
travail est le code Clumpy (§A.3) développé par Aldée, C. Combet et moi-même, qui a
été rendu public fin 2011 (Charbonnier et al. 2012). Ce code a été en particulier utilisé
pour ré-analyser les signaux issus des galaxies naines sphéroïdales classiques (Char-
bonnier et al. 2011). Après une année prise pour voyager à la fin de sa thèse, Aldée est
aujourd’hui en post-doc au Brésil (partagé entre Sâo Polo et Vitória).
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Coste (2012) Mesure et phénoménologie du RC avec l’expérience CREAM (LPSC, Grenoble)
À mon arrivée au LPSC en 2010, j’ai co-encadré Benoît Coste (dirigé par Laurent De-
rome) dans la continuité du travail d’Antje Putze sur la phénoménologie du RC. Cette
partie a constitué 1/3 de son travail de thèse (les 2/3 restant ont été constitués par l’ana-
lyse des données CREAM). En utilisant les outils mis au point par Antje, nous avons
ré-analysé les isotopes légers du RC (1H, 2H, 3He, 4He). Il a fallu faire un gros travail
bibliographique pour compiler les données existantes mais surtout pour compiler les
sections efficaces de production de ces noyaux. Grâce à l’analyse MCMC, nous avons
pu montrer que les isotopes 2H et 3He étaient compatibles et aussi contraignants que
l’utilisation du rapport B/C utilisé dans ce genre d’analyse. Nous avons aussi souligné
qu’à la précision avec laquelle les flux de protons et d’He allaient être reconstruits par
AMS-02, il fallait (à basse énergie) tenir compte des protons et He produits par fragmen-
tation des noyaux plus lourds du RC. Ce travail (Coste et al. 2012) est encore trop récent
pour espérer mesurer son impact (quatre citations à ce jour), mais nul doute qu’avec les
données à venir d’AMS-02, il servira de référence. Benoît a soutenu sa thèse en octobre
2012. Il n’a pas souhaité poursuivre dans la recherche et voyage pour l’instant autour
du monde.
B.4 Réanimation scientifique
Avoir un large réseau de collaborateurs est devenu une nécessité dans un métier qui me
semble s’être encore plus internationalisé ces dix dernières années. Avoir de bonnes relations
et de la curiosité pour le travail de ses collègues, se tenir au courant de la littérature scienti-
fique, participer à la vie du laboratoire, chercher activement des collaborations, sont parmi les
piliers du travail de chercheur, et donc de la formation du thésard (avec bien sûr l’apprentis-
sage des techniques liées à un sujet de recherche donné).
Je vais donc brièvement mettre en avant ci-après quelques moments forts d’activités qui
m’ont permis de cristalliser et mener à bien des collaborations, m’appuyant sur divers pro-
grammes scientifiques 5.
– Projet d’échange financé par le programme Européen EGIDE/Ulysses pour une collabo-
ration Franco-Irlandaise IAP/DIAS en 2004 sur les noyaux extrêmement lourds du RC,
qui a donné lieu à une publication (Combet et al. 2005).
– Projet dans le cadre du France China Particle Physics Laboratory (FCPPL). Ce pro-
gramme m’a permis de passer un mois à l’IHEP (Pékin) en 2006. C’est à cette occasion
que j’ai proposé la collaboration (avec Julien Lavalle et un étudiant chinois et son super-
viseur) qui a donné lieu à l’étude Lavalle et al. (2008). Nous avons renouvelé le projet
en 2008, passant trois semaines à l’IHEP. Mais ayant alors compris que notre collabora-
teur voyait en nous juste une commodité lui permettant de faire travailler ses étudiants
et signer des papiers sans aucune implication, nous avons arrêté les frais là (nous avons
rencontré d’autres chercheurs très sympathiques et beaucoup moins cyniques ceci dit !).
5. Plusieurs colloques et ateliers ne sont pas mentionnées dans cette liste, le rôle que j’y ai joué étant anecdo-
tique. Je ne mentionne pas non plus toutes les demandes qui ont capoté (en particulier avec l’ANR), des tentatives
de collaboration qui n’ont pas abouti (faute à un mauvais timing, ou à trop peu d’énergie dépensée pour arriver
au point de viabilité du projet), mais il faut garder à l’esprit que celles-ci font partie du métier.
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– Co-organisateur (avec Julien Lavalle et Alexandre Marcowith) de trois ateliers Émissions
diffuses financés par le GDR PCHE : la première édition avait eu lieu en novembre 2008
à Montpellier (clé d’accès = GDRlpta), la seconde en mai 2009 à Annecy et la dernière
de la série s’est tenue à Orsay en juin 2010. Durant ces ateliers, nous avons encouragé les
étudiants en thèse à présenter leurs travaux et à nouer des contacts dans la communauté.
Ces ateliers ont généralement été très appréciés en termes des formats et des contenus.
C’est lors de ces ateliers que se sont nouées des collaborations et formés des projets,
certains étant encore dans les cartons.
– Initiateur de deux ateliers Dark Matter Targets (première édition au LPNHE en mars
2009, seconde édition à l’University of Leicester en mars 2010). Ces ateliers, qui ont
bénéficié d’un très léger soutien local pour un ou deux orateurs spécifiques, ont permis
d’établir des contacts et de mettre en place la collaboration qui a débouché sur nos études
des galaxies naines sphéroïdales (§2.2).
– Organisateur depuis deux ans dans le bassin Rhône-Alpin de réunions autour de la thé-
matique du RC. La proximité géographique a permis de faire sans financement les quatre
premières journées. Les présentations sont disponibles en ligne à partir des liens suivants
(clé d’accès = dark) : Usine 1 (02/12/2010), Usine 2 (24/02/2011), Usine 3 (22/06/2011),
Usine 4 (14/12/2011), Usine 5 (03/09/2012). Cette dernière édition, co-organisée avec
Julien Lavalle, a eu lieu à Montpellier (co-financement CFP-Théorie et PNHE).
– Initiateur de l’atelier Nuclear physics for GCRs in the AMS-02 era au LPSC en Décembre
2012, financé par le PNHE et le CPTG. Cet atelier a permis de nouer des contacts entre
les communautés de l’astroparticule, de la physique nucléaire et autres sujets connexes.
Suite à cet atelier, une collaboration sur les spectromètres à neutrons (développés par
Guillaume Hubert de l’ONERA) pour le suivi de la modulation solaire dans les données
AMS-02 a été initiée (un premier papier vient d’être soumis à Journal of Geophys. Re-
search). Des collaborations sur des thématiques de physique nucléaire sont envisagées,
mais elles sont au stade de la discussion exploratoire pour l’instant.
Je voudrais enfin mentionner quelques activités collaboratives menées au sein des labora-
toires d’accueil :
– au LPNHE : participation à la coordination du rapport d’activité en 2008 et co-organisation
des séminaires de 2007 à 2010 ;
– au LPSC : j’ai initié en 2011 un journal-club (semi)-hebdomadaire, je suis aussi membre
du conseil scientifique du laboratoire depuis fin 2011.
Pour conclure, j’espère que cet appendice aura donné une image de dynamisme que je
m’efforce d’insuﬄer à tout étudiant en formation par la recherche, sans oublier bien sûr la
rigueur, le travail, et aussi le fun !
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